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Resume
Les sursauts gamma sont des phenomenes osmologiques tres brefs (de quelques
milliseondes a plusieurs entaines de seondes), extre^mement intenses et energetiques:
l'energie emise est reue essentiellement autour de quelques entaines de keV. Depuis leur
deouverte a la n des annees soixante par les satellites ameriains de la serie VELA, le
meanisme d'emission des sursauts gamma reste en partie inonnu aux astrophysiiens.
Depuis 30 ans, es phenomenes sont soures de surprises, interrogations, avanes tehno-
logiques, physiques, theoriques.
L'experiene BATSE, pendant neuf annees (1991{2000) deteta en moyenne un sur-
saut par jour et reueillit ave sues de nombreuses donnees sur les sursauts gamma. Elle
a montre en partiulier que les sursauts gamma etaient repartis sur le iel de maniere iso-
trope mais non homogene, arateristique en faveur du fait que les sursauts gamma soient
a des distanes osmologiques. La detetion ulterieure, gra^e au satellite BeppoSAX
(1996{2002), de ontreparties X, optiques, radio appelees afterglows dont les redshifts
sont ompris entre z = 0:1 et z = 4 onrmerent ette interpretation. Ave ses quelques
3000 sursauts detetes, BATSE permit de determiner les arateristiques temporelles et
spetrales de l'emission gamma des sursauts gamma, appelee emission prompte. En e
qui onerne les ourbes de lumiere, elles sont tres diverses et haque sursaut est unique.
Les spetres, par ontre, sont non thermiques et sont ajustes par un modele empirique, le
modele de Band, deni par deux lois de puissane onnetees de maniere ontinue.
Le satellite HETE-2, lane en Otobre 2000, est dedie a l'observation des sursauts
gamma dans une large gamme d'energie s'etendant de 2 keV a 400 keV. L'instrument prin-
ipal, le deteteur gamma FREGATE (6{400 keV), fut onstruit par le CESR a Toulouse.
Je presente dans ette these l'etude spetrale de 64 sursauts gamma detetes par
HETE-2 entre Otobre 2000 et Avril 2004. En partiulier, HETE-2 onrma l'existene
de sursauts \mous", preedemment deouverts par BeppoSAX. Deux lasses de sursauts
ont ete denies: les X-Ray Flashes et les sursauts X-Ray Rih qui sont issus ave les
sursauts gamma \lassiques" d'un unique phenomene dont la gamme d'energie s'etend de
quelques keV a quelques MeV (en inluant les sursauts les plus energetiques detetes par
BATSE). En mettant en ommun les donnees de FREGATE et de la WXM (instrument
X de HETE-2 dont la gamme d'energie est omprise entre 2 keV et 25 keV), j'ai etudie les
spetres dans une gamme d'energie partiulierement large et qui se situe a basse energie
(2{400 keV). Cette gamme d'energie m'a permis d'etudier en details les spetres de es
sursauts mous, qui representent approximativement les trois quarts de l'ehantillon total
des sursauts detetes par HETE-2. J'ai montre que es sursauts etaient simplement des
sursauts gamma mous, ave les me^mes arateristiques temporelles et spetrales que les
sursauts gamma de BATSE.
J'ai ensuite etudie un modele theorique simplie des hos internes qui explique
l'emission prompte des sursauts gamma. Ce modele, aujourd'hui aepte par la majorite
de la ommunaute met en jeu l'emission d'un vent relativiste au sein duquel se forment
des hos: les hos internes qui, par emission synhrotron prinipalement, emettent des
photons gamma de hautes energies, formant l'emission prompte. Cette etude m'a permis,
a partir de simulations numeriques de generer un nombre important de sursauts gamma
synthetiques. En utilisant les ontraintes determinees des arateristiques spetrales des
sursauts X-Ray Flashes et X-Ray Rih observes par HETE-2, j'ai determine les prini-
pales arateristiques intrinseques du modele qui permettent de produire des X-Ray
Flashes.
Abstrat
Gamma ray bursts are very short osmologial phenomena (lasting a few millise-
onds to several hundred seonds), extremely intense and powerful: the emitted energy
is reeived essentially as photons of a few hundreds of keV. Sine their disovery, at the
end of the sixties by Amerian satellites of the VELA series, the emission mehanism
of gamma ray bursts remains poorly understood by astrophysiists. For 30 years, these
phenomena have been soures of surprises and interrogations but at the same time of
tehnologial, physial, and theoretial advanes.
The BATSE experiment has deteted during nine years (1991{2000) an average of one
burst per day and olleted suessfully many data on gamma ray bursts. It has showed
in partiular that gamma ray bursts were distributed isotropially but nonhomogeneously
on the sky, whih strongly favoured a osmologial origin of gamma ray bursts. The la-
ter detetion, thanks to the BeppoSAX satellite (1996{2002), of optial, X and radio
ounterparts, alled \afterglow" whose redshifts lie between z = 0:1 and z = 4, deni-
tely onrmed the osmologial origin of gamma ray bursts. With almost 3000 bursts,
BATSE allowed to determine temporal and spetral harateristis of the gamma emis-
sion of gamma ray bursts, alled the prompt emission. Conerning light urves, they
are diverses and eah burst is unique. Spetra, on the other hand, are non thermal and
an be t by an empirial model, alled the Band model, whih is dened by two power
laws smoothly onneted.
The HETE-2 satellite, launhed in Otober 2000, is dediated to the observation of
gamma ray bursts in a broad energy range from 2 keV to 400 keV. The main instrument,
the gamma detetor FREGATE (6 { 400 keV), was built by the CESR in Toulouse. I
present in this thesis the spetral study of 64 gamma ray bursts deteted by
HETE-2 between Otober 2000 and April 2004. In partiular, HETE-2 has onrmed
the existene of soft gamma ray bursts, previously disovered by BeppoSAX. Two lasses
of bursts were dened: X-Ray Flashes and X-Ray Rih bursts whih form with \ lassial"
gamma ray bursts a single phenomenon whose typial energy range extend from few keV
to few MeV (inluding hard gamma ray bursts deteted by BATSE). Analysing jointly
data of both FREGATE and the WXM (X-ray instrument of HETE-2 whih energy range
is 2{25 keV) allowed me to study spetra in a partiularly broad energy range, overing
the low energy portion of the spetrum (2 { 400 keV). Suh an energy range allowed me
to study in details spetra of soft gamma ray burst, whih represent almost three quarters
of the total sample of bursts deteted by HETE-2. I have shown that these kind of bursts
have the same temporal and spetral harateristis as BASTE bursts.
Then I have studied a simplied theoretial model of the internal shoks, whih ex-
plains the prompt emission of gamma ray bursts. This model, nowadays aepted by the
majority of the ommunity, involves a relativisti wind into whih shoks are formed,
the internal shoks whih emit high energy photons, by emission synhotron mainly,
forming the prompt emission. This study, using numerial simulations, allowed me to ge-
renate a signiant number of gamma ray bursts. Using the onstrains derived from the
spetral harateristis of X-Ray-Flashes and X-Ray-Rih bursts deteted by HETE-2, I
determined themain intrinsi harateristis of the model whih allow the prodution
of X ray ashes.
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Introdution
Depuis que l'Homme est ne et dans toutes les ivilisations aniennes, l'astronomie joue
un tres grand ro^le, et les onnaissanes dans e domaine sont nombreuses et preises. A
l'epoque de la prehistoire et de ses monuments megalithiques puis plus tard en Mesopotamie,

Egypte, Chine, Inde ou en Amerique du sud, les premiers textes erits revelent une astro-
nomie deja orissante. Au debut du VIe siele av. J.-C., les idees sur l'Univers hangent
de nature: il ne s'agit plus de derire des mouvements, ou d'imaginer toutes sortes de
personnages irreels, il s'agit de omprendre. Ce qui na^t a ette epoque, 'est au-dela de
l'astrophysique et de la physique, 'est la siene, ou pluto^t son \moteur": la uriosite
sientique. Les Gres ontribuerent onsiderablement au developpement de l'astrono-
mie. Le philosophe gre Thales aurait predit ave sues plusieurs elipses, notamment
l'elipse solaire de 585 av. J.-C., qui mit un terme a la guerre entre les Medes et les
Lydiens.
L'histoire de l'astronomie onnut un tournant important au XVIe siele gra^e aux
travaux de l'astronome polonais Niolas Coperni. Dans son traite intitule \De revolutio-
nibus orbium oelestium libri VI (1543)", il ritiqua le modele geoentrique de Ptolemee
( 140 ap. J.-C.) et montra que les mouvements des planetes peuvent s'expliquer par un
systeme helioentrique. Publiees en 1543, les idees de Coperni ne sont ondamnees par
l'Eglise qu'en 1616. Ses idees sont devenues soudainement dangereuses apres que Galilee
en 1610 ait publie, dans le \Message eleste" tout e que sa lunette lui a rapidement
permis de deouvrir dans le iel.
C'est au XIXe siele, essentiellement a partir des etudes spetrographiques, que s'epanouit
l'etude de l'Univers lointain, un Univers dont les limites reulent a mesure que les moyens
d'etude se perfetionnent et se diversient. Jusqu'a la veille de la seonde guerre mon-
diale, notre onnaissane de l'Univers lointain reposait uniquement sur les messages de
la lumiere visible que nous en reevions, 'est-a-dire eux transportes par la partie vi-
sible du spetre des radiations eletromagnetiques. Or la lumiere visible ne forme qu'une
toute petite fration de e spetre, qui s'etend des ondes radio au rayonnement gamma.
La deuxieme moitie du XXe siele voit s'ouvrir, l'une apres l'autre, toute une serie de
nouvelles fene^tres sur l'Univers. La premiere, exploitable des les annees 1960 fut la radio-
astronomie, gra^e a laquelle les radioastronomes deouvrirent des objets elestes inimagi-
nables quelques annees plus to^t, les quasars d'abord, puis les pulsars. Les autres fene^tres
ne pouvaient pas s'ouvrir pour des instruments bases a terre, ar l'atmosphere absorbe
les radiations orrespondantes. C'est seulement en s'elevant au-dessus de l'atmosphere,
ave des ballons stratospheriques, des fusees, puis ave des satellites, que l'on a pu non
seulement etudier le rayonnement infrarouge ou ultraviolet, mais aussi les rayonnements
X et, plus reemment enore, gamma.
Le relatif retard de l'astronomie gamma est du^ au fait que le rayonnement gamma est
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tres diÆile a observer: tout d'abord pare que notre atmosphere onstitue un eran tota-
lement opaque au rayonnement gamma, ela signie qu'il faut s'en aranhir en plaant
le deteteur dans un ballon ou a bord d'un satellite. L'autre diÆulte de l'astronomie
gamma provient de la nature me^me du rayonnement gamma. Plus la frequene d'un pho-
ton est grande, plus son energie est elevee: a quantite d'energie egale, une soure emettrait
un million de fois moins de photons gamma que de photons visibles. Comme e sont les
photons que l'on detete, le signal de ette soure appara^trait beauoup plus faible (en
nombre de photons) dans le domaine gamma que dans le domaine visible. Il n'existait
de plus, ni lentille, ni miroir pour foaliser des photons de si haute energie: elle-i est
en eet tellement grande que la matiere les peroit beauoup plus omme des proje-
tiles que omme des ondes que l'on peut reehir ou foaliser (aujourd'hui des projets de
lentilles gamma, omme la lentille CLAIRE mise au point par le CESR a Toulouse [59℄,
sont en ours et presentent une perspetive prometteuse pour l'instrumentation future).
Les astronomes ont resolu en partie e probleme, gra^e a l'utilisation d'un masque ode
opaque aux rayons gamma: pere d'un motif partiulier et plae au dessus du deteteur,
le masque projette l'ombre de la soure de rayons gamma sur le deteteur. La position des
zones elairees permet de aluler la position de la soure. Le prinipe du masque ode a
ete deouvert par Aristote ( 300 av. J.-C.): alors qu'il se promenait sous l'ombre d'une
rangee d'arbres, il onstata que les tahes lumineuses sur le sol dues au Soleil avaient la
forme du Soleil, et non pas elle des trous dans les branhages. Ainsi, les arbres faisant
oÆe de masque ode, l'image du Soleil etait reonstituee sur le sol sans lentille, ni miroir!
L'astronomie gamma permit de deouvrir de nouvelles soures dont le rayonnement
etait issu de phenomenes partiulierement violents. C'est le as des sursauts gamma qui
ont ete deouverts en 1967 par les satellites ameriains de la serie VELA. Ces satellites
etaient dedies a la detetion d'eventuelles explosions nuleaires landestines sovietiques.
Le premier evenement a ete detete en 1967 mais l'existene des sursauts gamma ne
fut annonee a la ommunaute sientique que 6 ans plus tard par Klebesadel et al. en
1973 [72℄. Et depuis 30 ans, ette nouvelle lasse de phenomenes astrophysiques ne esse
d'intriguer la ommunaute sientique.
Les sursauts gamma sont des bouees de rayons gamma qui ont des durees
tres ourtes (quelques ms a  1000 s) et qui sont tres energetiques (les photons
ont des energies omprises entre quelques keV et plusieurs dizaines de GeV). Depuis leur
deouverte, de nombreuses missions d'observation des sursauts gamma ont ete mises en
plae. Le premier hapitre de ette these onerne l'histoire des es deouvertes. J'ai hoisi
de detailler le ontexte historique des sursauts gamma ar les grandes deouvertes dans e
domaine se sont faites depuis une dizaine d'annees autour de la detetion des afterglows
(ontrepartie multi-longueur d'onde de l'emission gamma des sursauts qui peut durer jus-
qu'a plusieurs mois apres la detetion gamma). En partiulier, HETE-2, l'experiene que
j'ai suivie pendant toute la duree de ma these, a permis des observations fondamentales
ar elle fournissait les positions des sursauts en temps reel. Ce premier hapitre re-
trae toutes les etapes importantes de l'histoire des sursauts gamma. Il est
prinipalement base sur les resultats de trois missions les qui ont permis d'avaner dans
la omprehension de es phenomenes:
BATSE (1991{2000): deteta pres de 3000 sursauts en 9 ans (en omparaison, HETE-
2 deteta une entaine de sursauts en 4 ans). Les resultats de BATSE montrerent
d'une part que la distribution des sursauts sur le iel etait parfaitement isotrope et,
de plus, inhomogene en distane, revelant un deit de sursauts faibles par rapport
Introdution 3
a une distribution homogene dans un univers eulidien. Ces resultats allaient pluto^t
en faveur d'une origine osmologique des sursauts gamma ontrairement a l'origine
galatique qui etait supposee a l'epoque. L'importane de l'ehantillon de BATSE
permit d'autre part d'etablir des proprietes temporelles et spetrales des sursauts
gamma.
BeppoSAX (1996{2002) : permit de deouvrir les afterglows: ontrepartie X, optique,
infra-rouge ou radio des sursauts gamma gra^e a des loalisations rapides. Cette
deouverte permit d'etablir l'origine osmologique des sursauts qui fut onrmee
par la mesure de nombreux redshifts jusqu'a z  4. Les observations de BeppoSAX
montrerent qu'il existait une population de sursauts qui etait emise a basse energie;
es sursauts furent nommes X-Ray Flashes.
HETE-2 (2000{??): fournit la position des sursauts en temps reel. Les resultats de
HETE-2 permirent entre autre de resoudre en partie le mystere des sursauts obsurs,
de faire le lien entre les supernovae et les sursauts gamma, de reduire les delais de
loalisation et de permettre l'observation de sursauts partiulierement mous: les
sursauts X-Ray Rih et X-Ray Flashes.
Le seond hapitre de ette these derit l'experiene HETE-2, les dierents deteteurs
a son bord et le traitement des donnees du deteteur gamma: FREGATE (FREnh
GAmma-ray TElesope), onstruit par le CESR a Toulouse. Cette experiene est une
ollaboration internationale (Ameriaine, Japonaise et Franaise) mise en plae pour ob-
server les sursauts gamma dans dierentes longueurs d'onde dans le but de determiner
l'origine et la nature des sursauts gamma. Outre le fait qu'elle fournit les positions des
sursauts gamma en temps reel, l'experiene HETE-2 est partiulierement interessante
puisqu'elle observe les sursauts gamma dans une large gamme d'energie ontinue,
s'etendant de 2 keV a 400 keV. Les deux instruments prinipaux de HETE-2, ont des
gammes d'energie qui se reouvrent: la WXM detete les sursauts entre 2 et 25 keV et
FREGATE entre 6 et 400 keV. Cette gamme d'energie permet d'etudier pour la premiere
fois, en details l'emission prompte des sursauts gamma aux basses energies. Le travail prin-
ipal de ma these est base sur l'etude de l'emission prompte des sursauts gamma detetes
par FREGATE. J'explique dans e hapitre le traitement spetral neessaire pour
pouvoir interpreter les observations.
Les diverses interpretations de l'analyse de l'emission prompte des sursauts detetes
par HETE-2/FREGATE sont presentees dans le hapitre 3. Je montre dans un premier
temps les distributions des dierents parametres spetraux arateristiques des sursauts
gamma, puis le prinipal resultat de ette etude qui est la onrmation de l'observation
de sursauts partiulierement mous: les sursauts X-Ray Rih et les X-Ray Flashes.
Ces sursauts ont ete observes pour la premiere fois ave l'experiene BeppoSAX et se
distinguent des sursauts gamma lassiques par leur faible energie: le maximum d'energie
est emis en dessous de 50 keV (dans le as des sursauts lassiques, e maximum se situe vers
200 keV). La gamme d'energie partiuliere de HETE-2 m'a permis d'etudier preisement
es phenomenes et de montrer que tous es sursauts: X-Ray Flashes, sursauts X-Ray Rih
et sursauts gamma \lassiques" etaient issus du me^me phenomene physique et formaient
une lasse unique dont l'energie arateristique s'etend sur plusieurs deades en energie,
de quelques keV a plusieurs MeV. L'etude spetrale de l'emission prompte des sursauts
gamma a basse energie m'a aussi permis d'observer une omposante supplementaire dans
les spetres, sous la forme d'une assure dans la pente a basse energie.
Le dernier hapitre de ette these, dans la ontinuite du preedent, presente l'etude
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theorique de la nature des sursauts mous (X-Ray Flashes et sursauts X-Ray Rih). Le
modele hoisi pour es simulations est elui des hos internes/externes. Dans e
modele, qui est aujourd'hui un onsensus, une quantite d'energie tres importante est emise
d'un trou noir en rotation forme a la suite soit de l'eondrement d'une etoile massive,
soit de la fusion d'un systeme binaire ompat (deux etoiles a neutron ou une etoile
a neutron et un trou noir). Cette energie est emise sous la forme d'un vent relativiste
qui peut e^tre modelise par une suession de ouhes qui ont des vitesses relativistes
dierentes. Lorsque les ouhes les plus rapides rattrapent les plus lentes, il se forme des
hos: les hos internes durant lesquels sont emis des photons de tres haute energie
par emission synhrotron prinipalement. Ce sont es photons que l'on detete en
rayonnement gamma et qui sont responsables de l'emission prompte. Lorsque le vent
interagit ensuite ave le milieu interstellaire, il se forme le ho externe d'ou sont emis
des photons de plus basses energies qui onstituent l'afterglow. Une etude simpliee des
hos internes, m'a permis de simuler un grand nombre de sursauts gamma dont une
fration signiative presentait les arateristiques observationnelles des sursauts gamma
mous. J'ai pu a partir du modele des hos determiner les arateristiques du vent
speiques aux sursauts mous.
Ce travail de these m'a permis d'aborder les dierentes faettes des sursauts gamma
et plus partiulierement de l'emission prompte. Pendant trois ans, j'ai suivi l'experiene
HETE-2 et toutes les deouvertes qu'elle a permises, en partiulier dans le domaine des
afterglows. Conernant l'emission prompte, HETE-2 a prinipalement onrme l'existene
de sursauts mous dont on pense aujourd'hui fortement qu'ils forment une unique lasse
tres etendue en energie de sursauts gamma. L'etude theorique des hos internes montre
que e modele est apable de reproduire ette lasse de sursauts gamma mous.
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Chapitre 1
Les sursauts gamma
Je propose dans e hapitre de presenter un panorama rapide des sursauts gamma. Un
sursaut gamma est un phenomene explosif extre^mement energetique et d'origine osmo-
logique. Le meanisme responsable de e phenomene peut se diviser en trois: le moteur
entral et l'aeleration du vent, au sein duquel ont lieu les hos internes a l'ori-
gine de l'emission prompte, tres bre^ve que l'on observe en rayonnement gamma, et
nalement les hos externes qui forment l'afterglow, residu de l'explosion et de son
interation ave l'environnement diret de la soure. Le sujet de ma these est base unique-
ment sur l'etude observationnelle et theorique des arateristiques de l'emission prompte.
Cette phase ommene peu a peu a e^tre omprise. Conernant les deux autres phases,
l'aeleration du vent par le moteur entral est tres peu omprise, par ontre l'afterglow
est la phase la plus etudiee et ommene a e^tre de plus en plus laire. Cependant es
trois phases sont indissoiables et 'est pour ette raison, en partie, que j'ai hoisi de
les presenter dans e premier hapitre. La seonde raison de e hoix vient du fait que
les avanes les plus spetaulaires dans la omprehension des sursauts gamma viennent
de elle de l'afterglow. Depuis maintenant presque trois ans que je travaille sur e sujet,
la deouverte d'afterglows et des phenomenes qui les entourent sont des moments tres
exitants et passionnants. Je desire don dans e hapitre transmettre et enthousiasme
de voir des phenomenes evoluer, animer toute la \ommunaute des sursauts".
Je ommene par faire un resume de l'histoire des sursauts gamma. Je presente en-
suite les arateristiques de l'emission prompte qui seront le point de depart des etudes
que j'ai menees. Puis je m'attarde plus longuement sur la phase de l'afterglow, je detaille
les observations qui ont ete faites avant et pendant ma these ainsi que les interpretations
qui en ont ete deduites. Enn j'aborde suintement les modeles theoriques, et parti-
ulierement elui des hos internes/externes. Je reviendrai sur e modele ainsi que
sur les meanismes d'emission dans le hapitre 4.
1.1 Histoire des sursauts gamma
Les sursauts gamma ont ete deouverts par hasard en 1967 par les satellites ameriains
de la serie VELA. Ces satellites militaires omposes de deteteurs de rayons X, gamma
et de neutrons avaient pour mission de deteter d'eventuelles explosions nuleaires lan-
destines Sovietiques. Ils avaient ete mis en plae a la suite des traites internationaux
interdisant les essais nuleaires dans et en dehors de l'atmosphere. Le premier sursaut
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gamma fut detete en 1967 mais leur existene ne fut annonee a la ommunaute sien-
tique que 6 ans plus tard par Klebesadel et al. en 1973 [72℄: il fallu eetivement se
persuader d'abord que es rayons gamma detetes ne provenaient ni de la Terre ni de
l'atmosphere, mais qu'ils arrivaient bien de l'espae. Une nouvelle lasse de phenomenes
astrophysiques de haute energie etait nee et fut baptisee Gamma Ray Burst
1
(sursaut
gamma en franais). Ces sursauts gamma, omme leur nom l'indique, sont des bouees
de rayons gamma de tres ourte duree: quelques milli seondes a plusieurs minutes, et
de tres haute energie: les photons reus ont des energies omprises entre quelques keV et
plusieurs dizaines de GeV. Ils sont tellement energetiques que le ux de rayons gamma
emis exede pendant es quelques seondes le ux reu de toutes les autres soures as-
tronomiques reunies. Ils sont ainsi failement observables ave de simples deteteurs. Ces
sursauts apparaissent sur le iel de faon aleatoire tant au niveau de leur position que
de leur date ave une frequene d'environ deux fois par jour (en onsiderant le seuil de
detetion des deteteurs atuels).
Cette deouverte fut rapidement onrmee par des observations russes en 1971 du
satellite COSMOS 461 [91℄ et ameriaines du satellite IMP-6 [23℄ a la suite desquelles de
nombreuses missions d'observations des sursauts gamma furent lanees an de omprendre
e nouveau phenomene. On peut iter plus d'une vingtaine d'experiene en trente ans. Par
ordre hronologique: les experienes ameriaines sur les sonde PVO (Pioneer Venus Orbi-
ter: 1978{1992) et ISEE (International Sun Earth Explorer: 1978{1982), les experienes
frano-sovietiques SIGNE embarquees sur les satellites Prognoz 6 7 et 9 (1977{1978; 1978{
1979; 1983{1984) et les sondes interplanetaires Venera 11 et 12 (1978{1980), 13 et 14
(1981{1983), les experienes ameriaines sur la mission allemande Helios 2 (1976{1981),
sur la mission SMM (Solar Maximum Mission: 1980{1989), l'instrument Lilas frano-
sovietique sur la sonde Phobos (1988), la mission japonaise Ginga (1987{1991), les trois
experienes PHEBUS, KONUS-B et TOURNESOL a bord du satellite Russe GRANAT
(1989{1998), un deteteur gamma sur la sonde ULYSSES (lane en 1990), les experienes
TGRS et KONUS a bord de la sonde WIND (lanee en 1994), les experienes BATSE a
bord de CGRO (1991{2000) et le satellite Italo-neerlandais BeppoSAX (1996{2002). Je
deris es deux dernieres experienes plus preisement dans les paragraphes suivants. Et
nalement la derniere experiene en ours le satellite HETE-2 lane en Otobre 2000 et
ave lequel je travaille.
Pendant une vingtaine d'annees, apres leur deouverte, de nombreuses proprietes des
sursauts gamma furent etablies et de nombreuses theories elaborees. Apres l'observation
d'une grande variabilite dans les prols temporels et de raies d'absorptions vers 20{40
keV dans les spetres de Ginga interpretees omme des absorptions ylotron, un premier
modele emergea dans le milieu des annees 80. Ce modele, aepte par une fration impor-
tante de la ommunaute, etait base sur des etoiles a neutrons galatiques possedant un
fort hamp magnetique. Ces etoiles aretaient de la matiere et les sursauts etaient dus
au rayonnement gamma emis lors d'explosions thermonuleaires a la surfae de l'etoile
par analogie ave les modeles expliquant les sursauts X (voir setion 2.1.5).
En 1991, demarra l'experiene COMPTON-GRO (Gamma-Ray Observatory) ave
a son bord le deteteur BATSE (Burst And Transient Spetrometer Experiment) qui
revolutionna le monde des sursauts gamma. Cet instrument onstitue de 8 paires iden-
tiques de deteteurs NaI [88℄ ouvrait le iel entier dans une gamme d'energie entre 20
1. Les sursauts gamma sont souvent designes par GRB (Gamma Ray Burst). Un sursaut detete a une date
JJ/MM/AA sera designe GRB AAMMJJ. Si plusieurs sursauts ont ete detetes le me^me jour, une lettre a b  ...
est ajoutee. Par exemple le sursaut du 25 Deembre 2000 sera note GRB 001225.
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Fig. 1.1 { Shema et photo d'un des huit deteteurs identiques de BATSE [88℄. Chaque module
est onstitue d'un deteteur a grand hamp LAD (Large Area Detetor) et d'un spetrographe
SD (spetrosopy detetor).
keV et 10 MeV. Un des huit modules de BATSE est montre shematiquement et en photo
sur la gure 1.1. Chaque module est onstitue d'un deteteur grand hamp LAD (Large
Area Detetor) optimise pour la sensibilite et la reponse diretionnelle et d'un spetro-
graphe SD (Spetrosopy Detetor) optimise pour sa gamme en energie et sa resolution.
La surfae d'un LAD est de 2000 m
2
, a titre de omparaison la surfae d'un des plus
grands deteteurs embarques sur HETE-2, la WXM (Wide eld X-ray Camera) est de 175
m
2
. Ave une sensibilite entre 5 et 10 fois superieure a elle des experienes anterieures,
BATSE deteta en moyenne un sursaut gamma par jour pendant 9 annees. Ave pres
de 3000 sursauts gamma detetes, des proprietes importantes sur les sursauts gamma
furent etablies, en partiulier onernant les arateristiques temporelles et spetrales de
l'emission prompte (je developperai es points dans les paragraphes suivants). De nou-
veaux modeles theoriques furent aussi elabores.
Le sues de l'experiene BATSE vient du fait qu'elle a fourni la position et l'intensite
de plus de 2000 sursauts gamma. Les resultats montrerent tres rapidement, des les six
premiers mois d'observation que quelque soit la nature du sursaut, ourt ou long, dur ou
faible, la distribution des sursauts gamma dans le iel etait isotrope. La gure 1.2 montre
ette isotropie qui fut onrmee 9 ans plus tard ave un haut niveau statistique. Certes,
les positions fournies par BATSE n'etaient pas tres preises (les boites d'erreur typiques
etaient de 5
Æ
), mais pouvaient e^tre aÆnees par triangulation en utilisant les oordonnees
fournies par d'autres satellites (tels que ULYSSES, KONUS). Ce reseau de loalisation
des sursauts s'appelle InterPlanetary Network, IPN (voir setion 2.1.1).
En e qui onerne l'intensite des sursauts, la gure 1.3 montre la distribution d'in-
tensite des sursauts de BATSE. Pour aluler ette distribution, on utilise le ux au
CHAPITRE 1. LES SURSAUTS GAMMA 8
+90
-90
-180+180
2704 BATSE Gamma-Ray Bursts
10-7 10-6 10-5 10-4
Fluence, 50-300 keV (ergs cm-2)
Fig. 1.2 { Repartition isotrope dans le iel des 2704 sursauts gamma enregistres par BATSE
durant ses 9 annees d'observation [20℄.
maximum des sursauts en photon.m
 2
.s
 1
. Si les soures (sans hypothese sur la nature
du phenomene) etaient distribuees de faon homogene dans un espae eulidien (les fon-
tions de densite et de luminosite etant independantes de la position dans l'espae), la
distribution des sursauts devrait suivre la fontion N(> P ) / P
 3=2
ou N est le nombre
de sursauts gamma dont l'intensite au maximum est superieure au seuil P, le ux de pho-
tons. On remarque que ette distribution s'earte de la pente en  3=2 pour des sursauts
ayant un ux P petit qui orrespond aux sursauts faibles. Cette distribution revele don
un deit de sursauts ayant un faible ux au maximum. L'origine des sursauts fut alors
remise en question et l'hypothese d'une origine osmologique (phenomenes se produisant a
des distanes de plusieurs entaines de Mp) a ommene a renontrer un support grandis-
sant dans la ommunaute. Dans le adre d'une origine osmologique, l'isotropie est alors
naturelle et l'inhomogeneite en distane s'interprete omme un eet du^ a l'expansion
de l'univers qui se fait sentir des lors que les distanes deviennent osmologiques (z  1).
Cette distribution isotrope et inhomogene en distane des sursauts gamma s'explique
alors simplement si les soures des sursauts gamma sont situees a des distanes osmolo-
giques favorisant des modeles de soures extra-galatiques. Ce resultat eliminait de fato
le modele des etoiles a neutrons dans un disque galatique, mais un modele du me^me
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Fig. 1.3 { Distribution d'intensite des sursauts de BATSE. En absisse, le ux P au maximum
des sursauts ii en photon.m
 2
:s
 1
et en ordonnee, le nombre N de sursauts dont le ux au
maximum est superieure au seuil P. Si les soures etaient representees par une distribution
homogene dans un espae eulidien, la distribution devrait suivre la fontion N(> P ) / P
 3=2
.
On remarque sur ette gure qu'il y a un deit de sursauts de faible ux.
genre mettant en jeu des etoiles a neutrons situees dans un halo galatique etendu per-
sista jusqu'a la deouverte des premiers redshifts en 1997 gra^e au satellite BeppoSAX
([19℄, [81℄, [21℄).
Cette hypothese de soures osmologiques fut etablie de maniere irrefutable en 1997
par les observations du satellite Italien BeppoSAX (ave une partiipation hollandaise)
qui etait equipe de deux ameras X grand hamp (WFC realisees par le SRON aux
Pays Bas), rendant possible la loalisation rapide (en quelques heures) et preise (3
0
) des
sursauts gamma. Les loalisations de BATSE n'etaient en eet pas assez preises pour
permettre aux observateurs de reherher rapidement d'eventuelles ontreparties, appelees
aujourd'hui afterglows, a la position du sursaut dans les heures qui le suivaient.
Fig. 1.4 { Les dierents instruments (GRBM, WFC, NFI) a bord du satellite Italien BeppoSAX
[127℄.
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Le satellite BeppoSAX a ete mis en orbite en Avril 1996, transportant a son bord
divers types d'instruments [18℄ (voir gure 1.4). Le deteteur gamma (GRBMGamma Ray
Burst Monitor) est ompose de 4 sintillateurs NaI(Tl)/CsI(Na) identiques, haun ayant
une surfae de 1100 m
2
. Le hamp de vue du systeme est  4 steradians et sa gamme
d'energie est 40{700 keV. La loalisation des sursauts est assuree par 2 ameras X grand
hamp (WFC Wide Field Camera) dont le hamp de vue est de 40
Æ
X 40
Æ
et la gamme
d'energie omprise entre 2 keV et 28 keV. Un troisieme type d'instrument embarque sur
le satellite permettait de faire une loalisation plus preise, e sont les instruments NFI
(Narrow Field Instruments) a hamp reduit. Ils sont onstitues de trois onentrateurs de
moyenne energie (MECS: 1{10 keV) et un de basse energie (LECS: 0.1 { 9 keV) ave un
hamp de 30', d'un ompteur proportionnel a gaz sintillant hautement pressurise (High
Pressure Gas Sintillation Proportionnal Counter) ave une gamme d'energie de 4{60
keV et un hamp de vue de 1:1
Æ
et d'un systeme de detetion PDS (Phoswih Detetor
System) ave une gamme d'energie de 15{300 keV et un hamp de vue de 1:3
Æ
. Le satellite
pouvait e^tre reoriente en 5{8 heures apres la loalisation du sursaut pour pointer les NFI
en diretion de la boite d'erreur et deteter un eventuel afterglow en rayons X.
Ces loalisations rapides ont permis de demarrer la reherhe d'eventuels afterglows a
la position du sursaut gamma quelques heures apres l'alerte ontre les plusieurs semaines
qui etaient souvent neessaires ave BATSE assoie au reseau IPN. De nombreuses ontre-
parties de sursauts gamma furent observees en rayons X, optique et radio: e fut une autre
grande deouverte dans le monde des sursauts gamma. GRB970228 [26℄ fut le premier sur-
saut dont l'afterglow fut rapidement detete. Les observations ave les NFI debuterent 8
h apres l'alerte du sursaut et une nouvelle soure X fut detetee dans le hamp de vue
de l'instrument, pendant ette observation il fut observe que le ux de la soure avait
diminue. Deux jours plus tard, de nouvelles observations furent programmees onrmant
la diminution du ux de la soure. La gure 1.5 montre les deux observations separees
d'une duree de deux jours. La diminution du ux suit une loi de puissane en t
 1:30:1
.
Ces observations furent largement onrmees par la suite par de nombreuses observations
de divers instruments.
Fig. 1.5 { Afterglow X du sursaut du 28 Fevrier 1997 detete par BeppoSAX. Cette image
montre les deux observations fa^tes a deux jours d'intervalle ave les instruments a faible hamp
de vue (NFI) embarques sur le satellite [26℄.
Les observations de BeppoSAX permirent aussi de determiner rapidement le premier
redshift d'un sursaut gamma par deux tehniques: gra^e a la detetion de raies d'ab-
sorption dans les spetres des afterglows ou gra^e a l'observation de la galaxie ho^te (tous
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les sursauts qui ont un afterglow ont pu e^tre assoies a des galaxies ho^tes). La mesure
du premier redshift revient au sursaut GRB970508 dont la valeur z=0.835 [93℄ deduite
des raies d'absorption fut longuement disutee et nalement tranhee par l'observation
quelques mois plus tard de la galaxie ho^te ave le Kek et le HST. Ce sursaut a aussi
la partiularite d'avoir ete le premier detete en radio ave le VLA. L'observation par la
suite de raies d'emission provenant des galaxies ho^tes des sursauts permit de fournir aussi
des valeurs de redshifts tels que z=3.418 pour GRB971214 [78℄. Apres es determinations
de redshifts plus auun doute ne subsistait, les sursauts gamma etaient bien d'origine
osmologique.
L'origine osmologique des sursauts gamma admise, il fallut se rendre a l'evidene que
es soures etaient alors beauoup plus lumineuses que e qui etait preedemment admis:
elles emettaient, en faisant l'hypothese aujourd'hui rejetee de rayonnement isotrope, entre
10
51
et 10
54
erg en quelques seondes, e qui orrespond a peu pres a entre une et dix mille
fois l'energie inetique totale isotropique emise pendant l'explosion d'une supernova de
type explosif I ou II. Cette tres grande luminosite faisait des sursauts gamma les soures
les plus lumineuses de l'univers pendant les quelques seondes de leur emission. Nous
verrons dans la partie 1.3.10 que la detetion d'une assure dans la plupart des afterglows
laisse supposer aujourd'hui que les jets emis lors du sursaut gamma sont ollimates dans
un o^ne plus ou moins etroit et non isotropes.
Le satellite HETE-2 lane en Otobre 2000 ontribua et ontribue enore aujourd'hui
a la omprehension des sursauts gamma, entre autre gra^e a la loalisation des sursauts
en temps reel qu'il fournit aux observateurs an de deteter l'afterglow le plus rapidement
possible. HETE-2 permet don de mieux omprendre les afterglows, les sursauts obsurs
(sursauts dont on ne detete pas la ontrepartie optique) et de faire le lien entre les super-
novae et les sursauts gamma. Ce dernier lien etait predit par les modeles. En eet, l'origine
osmologique des sursauts onrmee, le phenomene resultait alors soit de la fusion d'un
systeme binaire ompat soit de l'explosion d'une etoile massive, type supernovae mais
plus energetique. Le lien entre les supernovae et les sursauts gamma fut denitivement
etabli ave la detetion par HETE-2 du \monster burst" GRB 030329 [137℄ dont l'after-
glow est a e jour le plus etudie et dont on vit emerger le spetre de la supernovae (type
I) dans les jours qui suivirent le sursaut.
Apres avoir fait et historique des sursauts gamma, je presente dans la suite de e
hapitre les proprietes observationnelles de l'emission prompte telles qu'on les onnaissait
avant le lanement de HETE-2.
Je ferai ensuite aussi un rapide rappel des proprietes des afterglows. Bien que l'etude de
e troisieme volet des sursauts ne rentre pas dans le adre de ma these, un des prinipaux
objetifs de HETE-2 est de permettre la detetion rapide des afterglows et 'est aussi le
phenomene dont on omprend le mieux le meanisme d'emission.
J'aborderai nalement les modeles theoriques qui rendent ompte des observations pour
l'emission prompte et l'afterglow. Et enn je montrerai l'intere^t des sursauts gamma dans
les autres domaines de l'astrophysique tels que la osmologie, les hautes energies et...
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1.2 Carateristiques observationnelles de l'emission prompte des
sursauts gamma avant HETE-2.
Les sursauts gamma, omme nous l'avons vu preedemment, sont des phenomenes
osmologiques qui emettent une grande partie de leur energie aux environs de 100 keV
pendant un tres bref instant. Durant et instant ils elipsent toutes les autres soures
gamma du iel. Cette phase des sursauts gamma est l'emission prompte, 'est la phase
que l'on detete en premier et 'est aussi elle qui permet de faire les loalisations. Le
meanisme d'emission responsable de ette phase reste ependant aujourd'hui enore mal
ompris.
Gra^e a un ehantillon de plus de 2000 sursauts en 9 ans, l'experiene BATSE a permis
de preiser les proprietes temporelles (deja derites par les experienes preedentes) et
spetrales des sursauts gamma.
Les prols temporels peuvent presenter des strutures tres simples a un seul pi par
exemple ou tres omplexes et tres variables (gure 1.6). Les spetres en energie sont eux
assez semblables, non thermiques, omposes de deux lois de puissane, 'est le domaine ou
l'essentiel de l'energie est emise qui diere d'un sursaut a l'autre. Celui-i est ompris entre
quelques keV pour les sursauts les plus mous et quelques MeV pour les plus energetiques.
Cette grande diversite rend omplique l'etablissement de lasses de sursauts. Cependant,
a partir des proprietes temporelles des sursauts, deux premieres lasses, basees sur les
durees des sursauts (voir gure 1.2.2), sont depuis 20 ans admises, les sursauts ourts
qui durent entre quelques milli-seondes et 1 a 2 seondes dont l'origine demeure enore
oue aujourd'hui et les sursauts longs (qui durent  20s) qui semblent assoies a des
eondrements d'etoiles massives et dont on a eu la preuve dernierement puisqu'un sursaut
a ete diretement assoie a une supernova. Etrangement, HETE-2 n'a detete que deux
sursauts ourts ontre une entaine de sursauts longs, e qui n'est pas en aord ave
les pourentages des experienes preedentes, BATSE a detete environ 20% de sursauts
ourts [75℄.
Dans ette setion, je deris les arateristiques observationnelles des sursauts gamma
telles qu'on les onnaissait au moment ou j'ai debute ette these, 'est a dire en septembre
2001. A ette epoque HETE-2 fe^tait son premier anniversaire (il fut lane en Otobre 2000)
et apres ses premiers debuts un peu laborieux, l'experiene fontionnait orretement et
le premier redshift d'un sursaut de HETE-2 venait d'e^tre determine: il s'agissait de GRB
010921 dont le redshift fut determine a z = 0:45. Je ommene par derire les proprietes
temporelles de l'emission prompte des sursauts gamma, la distribution des durees et les
arateristiques spetrales. Je montrerai ensuite les relations qui ont ete etablies a partir
des observations.
1.2.1 Proprietes temporelles des sursauts gamma.
Les sursauts gamma sont des phenomenes qui presentent des prols temporels tres
diverses et des durees tres variables d'un sursaut a l'autre (quelques milli-seondes pour les
plus ourts et plus de dix minutes pour les plus longs) tout en restant dans des gammes de
ourte duree omparees aux ehelles temporelles de l'ordre du milliard d'annees souvent
employees pour derire la plupart des phenomenes astrophysiques et osmologiques.
En 1995, Fishman et al.[37℄ ont propose la lassiation suivante a partir du atalogue
de BATSE. La plupart des prols peuvent e^tre analyses omme des suessions de pis.
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La gure 1.6 montrent a partir d'exemples de sursauts gamma detetes par HETE-2 es
dierentes lasses.
Les sursauts a un pi : e sont des sursauts simples, d'une duree variant de 30 ms a
100 s. GRB 010921 est un exemple de sursaut a un pi bien deni, il a une duree
2
T
90
= 24s
dans la bande 6{400 keV. Il existe une sous-lasse partiuliere de es sursauts: les FRED
(Fast Rise Exponential Deay) pour lesquels le temps de montee est beauoup plus ourt
que le temps de desente qui lui est exponentiel. GRB 030725 est un bel exemple de
FRED, le temps de montee est tres ourt de l'ordre de 5 s alors que le temps de desente
est pluto^t lui de l'ordre de 25 s. Les FREDs peuvent e^tre durs ou mous, et representent
 7% de la totalite des sursauts detetes par BATSE [16℄.
Les sursauts a un ou plusieurs pis bien denis, lisses : ils presentent des
temps de montee et de desente similaires. GRB 020801 est un sursaut tres long d'une
duree T
90
= 355 s dans la bande 6{400 keV on remarque que les deux pis ont une duree
identique de T
90
= 150s dans la bande 6{400 keV. GRB 030329 fait aussi partie de ette
ategorie mais ses deux pis appartiennent pluto^t a la lasse des FRED.
Les sursauts a emissions distintes, a repetitions bien separees: es sursauts
presentent de longues periodes entre dierents pis durant lesquelles auune emission n'est
detetee. GRB 020305 est un des plus longs sursauts detetes par FREGATE ave une
duree de T
90
= 250s dans la bande 6{400 keV. Il presente un premier pi qui dure  30s
suivi  180s apres du pi prinipal beauoup plus important et qui dure  60s.
Les sursauts tres irreguliers, haotiques et pointus: ette derniere lasse de
sursauts regroupe tous les sursauts ompliques, souvent longs ave de nombreux pis
etroits, intenses et de ourte duree. GRB 020124 presente une ourbe de lumiere de sursaut
irregulier, il a une duree de  80s dans la bande 6{400 keV et presente a peu pres 8 pis
distints. Les 5 premiers sont failement identiables et durent entre  2 et  3 s haun.
On remarque dans toutes es ourbes de lumiere, qu'il y a de nombreux pis intenses
et tres ourts dans beauoup de sursauts, plus la resolution temporelle de l'instrument
est bonne, plus on deouvre des petites strutures et de la variabilite a petite ehelle.
C'est l'observation de ette petite ehelle de variation qui fait intervenir dans la plupart
des modeles des objets tres ompats tels que les trous noirs et les etoiles a neutrons.
L'origine de ette struture temporelle sera disutee dans la setion 4.1.3.
1.2.2 Duree des sursauts
La notion de duree depend de l'intensite, du niveau du bruit de fond, et de la resolution
de l'experiene. L'experiene BATSE est elle qui deteta le plus grand nombre de sur-
sauts, 'est don sur ses resultats statistiquement tres robustes que se basent les etudes.
La mesure de temps utilisee par BATSE est T
90
dans la gamme d'energie 50{300 keV. La
duree d'un sursaut peut varier de 30 ms a 1000 s. Gra^e au grand nombre de sursauts
detetes par BATSE ainsi que eux detetes par l'experiene PHEBUS [33℄, il a pu e^tre
demontre qu'il existe une distribution bimodale de la duree des sursauts. Un pre-
mier groupe onerne les sursauts ourts qui ont une distribution de duree entree sur
0.2 s et un seond groupe qui regroupe les sursauts longs dont la distribution est entree
sur 20 s. La separation entre es deux types de sursauts se situe vers  2s. La gure
2. 'est le temps durant lequel le nombre de oup augmente de 5% a 95% du nombre total de oup au-dessus
du bruit de fond dans une gamme d'energie predenie.
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GRB 010921 GRB 030725
Les sursaut a un pi FRED: Fast Rise Exponential Deay
GRB 020801 GRB 030329
Les sursauts a pis bien denis, simples ou multiples
GRB 020305 GRB 020124
les sursauts a emissions distintes Les sursauts tres irreguliers
Fig. 1.6 { Exemples de prols temporels de sursauts detetes par HETE-2 resumant la lassi-
ation proposee par Fishman en 1995. Ces six gures representent le nombre de photons detetes
par seonde dans la gamme d'energie 6{400 keV de HETE-2/FREGATE.
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1.2.2 montre ette distribution bimodale [75℄. Les etudes fa^tes sur les sursauts ourts de
BATSE [75℄ et de PHEBUS [33℄ montrerent que leur distribution spatiale etait isotrope
et inhomogene omme dans le as de tous les sursauts detetes par BATSE. La raison de
l'existene de es deux lasses et l'origine des sursauts ourts restent ependant toujours
inonnues ontrairement aux sursauts longs dont l'origine ommene peu a peu a e^tre
omprise.
En e qui onerne les sursauts de HETE-2, seulement 2 sursauts ourts ont ete detetes
sur les 150 detetes jusqu'en Avril 2004 (je reviendrai sur la raison de ette non detetion
et les arateristiques des sursauts ourts dans la setion 3.4).
Fig. 1.7 { Distribution bimodale de la duree des sursauts detetes par BATSE [75℄ en prenant
en ompte le temps T
90
. On distingue ii deux types de sursauts, les sursauts ourts qui ont une
duree inferieure a 2s, entree sur 0.2s et les sursauts longs qui ont une duree superieure a 2s,
entree sur 20s.
1.2.3 Carateristiques spetrales
Bien que les sursauts presentent des arateristiques temporelles tres diverses, il
semble qu'ils presentent tous des me^mes proprietes spetrales. La partiularite ommune
des sursauts gamma est leur spetre d'energie. Ce spetre non thermique est emis a
haute energie: les photons detetes ont globalement des energies superieures a 50 keV.
Un spetre typique pour les sursauts de BATSE peut e^tre modelise par deux lois de puis-
sane onnetees de maniere ontinue en un pi d'energie situe autour de 200 keV. Ce
modele a ete introduit en 1993 par Band et al. [9℄ et appele dans la suite modele de Band,
il est deni par les equations suivantes:
N(E) = A:E

e
 E=E
o
pour E < E
o
 (  ) (1.1)
N(E) = A[(  )E
o
℄
( )
:e
 
E

pour E > E
o
 (  ) (1.2)
(1.3)
ou  et  sont les pentes des lois de puissane a basse et haute energie. E
o
est relie au
pi d'energie E
p
par la relation suivante: E
p
= E
o
(2 + ), deni pour  <  2. La valeur
de e pi d'energie E
p
est arateristique des photons qui transportent le maximum de
l'energie, et bien que la forme du spetre soit similaire pour la plupart des sursauts, 'est
ette quantite E
p
qui varie le plus signiativement (gure 1.9).
Les spetres sont ommunement representes en E
2
N(E) en fontion de l'energie E (ou en
F

ou F

est le ux spetral a la frequene ). Ce hoix de representation a l'avantage
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de pouvoir mettre en evidene le pi d'energie E
p
du sursaut. La gure 1.8 montre un
spetre typique de HETE-2/FREGATE, il s'agit du sursaut du 29 Mars 2003 dont les
parametres spetraux sont:  =  1:26,  =  2:28, E
p
= 67:7 keV. Il est important de
noter que e modele est valable autant pour les spetres integres sur toute la duree du
sursaut que pour les spetres integres sur des intervalles de temps denis du sursaut.
Fig. 1.8 { Spetre typique d'un sursaut gamma vu par HETE-2/FREGATE. Ce spetre est
elui du sursaut du 29 Mars 2003 dont les parametres spetraux sont:  =  1:26,  =  2:28,
E
p
= 67:7 keV.
Les valeurs mesurees des pentes sont typiquement omprises entre  3=2 et  2=3
(valeurs theoriques) pour  et entre  3 et  2 pour . L'energie de assure E
p
, pour
les sursauts de BATSE varie elle de moins de 100 keV a plus de 1 MeV. La gure 1.9
montre les dierentes distributions de es parametres pour les sursauts de BATSE [108℄.
Le nombre de spetres est 5500 pour la distribution de E
p
et de , et 5253 pour . Ils
orrespondent a des spetres integres sur des petits intervalles de temps.
Distribution du E
p
La gure 1.9 a gauhe montre la distribution du E
p
qui est etroite et entree sur 200 keV.
En pointilles, est representee la distribution des sursauts pour lesquels le spetre n'a pu
e^tre modelise ave un modele de Band, pare que le parametre  n'est pas determine.
Cette distribution est aussi etroite, et entree sur 200 keV. Dans le paragraphe suivant,
je montre que l'analyse des spetres des sursauts detetes par BeppoSAX et GINGA puis
eux detetes par HETE-2 a montre que la gamme d'energie ouverte par le pi denergie E
p
des spetres est plus etendue que elle de BATSE, en partiulier qu'elle s'etend a beauoup
plus basse energie jusqu'a quelques keV. Cette extension met en evidene une nouvelle
lasse de sursauts gamma: les X-Ray Flashes (voir setion 1.2.8). D'autres experienes
telles que EGRET (Energeti gamma Ray Experiment, instrument de plus haute energie
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a bord du satellite CGRO), MILAGRITO (prototype de MILAGRO, deteteur Cherenkov
installe pres de Los Alamos (USA) qui fontionna en 1997-1998), ont aussi montre que la
gamme pouvait aussi e^tre etendue a de plus hautes energies [53℄ pouvant aller jusqu'au
GeV.
Distribution de 
La gure 1.9 au entre montre la distribution du parametre  est etroite et entree sur
 1. Nous verrons que les resultats de HETE-2 sont eux en aord ave les limites  3=2
et  2=3 predites par les modeles mettant en jeu une emission synhrotron, ontrairement
a elle de BATSE. Je disuterai e point dans le hapitre 3.1.1.
Distribution de 
La distribution de , gure 1.9 a droite, prend en ompte un nombre de spetres (5253)
inferieur aux 5500 preedent. En eet nous verrons aussi au hapitre 2.2.6 que dans de
nombreux as, lorsque le pi d'energie se trouve a la limite haute ou en dehors de la gamme
d'energie de l'instrument, le parametre  ne peut e^tre determine. Cette distribution, plus
large que les preedentes est entree autour de la valeur    2:3.
Nous verrons dans le dernier hapitre de ette these omment les modeles expliquent les
proprietes spetrales de l'emission prompte des sursauts gamma.
Fig. 1.9 { Ces gures presentent les distributions des parametres spetraux E
p
(a gauhe) et 
(au entre) pour 5500 spetres de BATSE [108℄ integres sur de petits intervalles de temps. A
droite, la distribution du parametre  des 5263 spetres pour lesquels il a pu e^tre determine.
1.2.4 La relation duree-durete
Une relation a ete mise en evidene entre la duree des sursauts et la durete de leur
spetre a partir des donnees de BATSE [75℄ et de l'experiene PHEBUS [33℄. Cette relation
montre que en general, les sursauts ourts sont durs.
La gure 1.10 montre ette relation pour les sursauts de BATSE. La durete, ii denie
omme le rapport entre le nombre total de oups reus dans la gamma d'energie 100{300
keV et elui reu dans la bande 50{300 keV, en fontion de la duree T
90
, duree pendant
laquelle 90% des oups dans la bande 50{300 keV est detetee. Les deux lignes en pointilles
orrespondent a la durete moyenne des deux lasses de sursauts: les sursauts ourts (< 2s)
et les sursauts longs (> 2s). La moyenne des sursauts ourts, H
32
 1:49  0:08 est
superieure a elle des sursauts longs, H
32
 0:87 0:03.
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Fig. 1.10 { Relation duree-durete pour les sursauts de BATSE [75℄. La duree est une duree T
90
dans la gamme d'energie 50{300 keV et la durete H
32
(Hardness Ratio) est le rapport entre le
nombre de oups total detetes dans la bande 3 (100{300 keV) et elui dans la bande 2 (50{
100 keV). Les deux lignes en pointilles orrespondent a la durete moyenne des deux lasses de
sursauts: les ourts et les longs.
1.2.5 L'evolution spetrale
Une grande majorite des sursauts montre une evolution spetro-temporelle du dur
vers le mou. La premiere arateristique est la orrelation entre la durete et le nombre
de oups, 'est a dire que les deux quantites augmentent et diminuent simultanement au
ours de l'evolution temporelle du sursaut. Plus un sursaut est dur plus son nombre de
oup est important [51℄. La seonde arateristique est l'evolution de la durete au ourt
du sursaut qui a tendane a diminuer en fontion du temps [99, 41℄. Cette arateristique
des sursauts gamma a ete mise en evidene tres to^t dans les annees 80. Les donnees de
BeppoSAX permirent de denir de maniere lair ette evolution spetro-temporelle des
sursauts gamma [46℄. Je montrerai dans le hapitre 3 que les sursauts detetes par HETE-2
presentent aussi ette arateristique.
1.2.6 La orrelation entre la durete et l'intensite
Cette orrelation positive a ete mise en evidene des 1991 ([6℄, [94℄, [13℄). La durete
est denie omme un rapport entre un nombre de oups ou de uene entre deux gammes
d'energie dierentes, une a plus haute energie et l'autre a basse energie. L'intensite peut
e^tre denie omme le nombre de oups ou la uene dans la gamme d'energie totale. Cette
relation montre que plus un sursaut est intense plus il est dur, 'est a dire qu'il emet plus
d'energie dans la gamme haute que dans la gamme basse. Je montrerai dans le hapitre
3 que HETE-2 a onrme ette orrelation tout en l'etendant a plus basse energie.
1.2.7 Autres relations
Plusieurs autres relations ont ete mises en evidene par l'etude des sursauts de BATSE
et BeppoSAX. Je ite dans e paragraphe les prinipales (pour une desription plus
omplete des relations qui ont pu e^tre etudiees et que je ne mentionne pas ii, se referer
a la revue sur les sursauts gamma par Zhang et al.(2003) [148℄).
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La relation entre la variabilite et la luminosite : La ourbe de lumiere des
sursauts gamma peut e^tre denie aussi en terme de variabilite. Plus un sursaut a des
pis nombreux et bien denis plus sa variabilite est grande, par exemple, dans la gure
1.6, le sursaut GRB 020124 presente une tres grande variabilite ave 6{8 pis detetables
ompare a GRB 010921 qui lui a un seul pi. La variabilite a ete denie par Reihart
et al.(2001) [109℄ en faisant la dierene entre la ourbe de lumiere du sursaut et une
version simple de ourbe de lumiere. Les auteurs ont etudie 13 sursauts de BATSE, 5 de
KONUS, 1 de Ulysses et 1 de NERA. Les redshifts spetrosopiques, ux au maximum et
ourbe de lumiere ave une bonne resolution etaient disponibles pour 11 de es sursauts.
Ils trouverent que les sursauts les plus variables sont eux qui ont une grande luminosite
isotropique intrinseque et es deux quantites suivent la relation: L  V
3:3
. Cette relation
peut e^tre une indiation sur la distane des sursauts gamma.
Relation entre time lag et luminosite : Il a ete demontre pour ertains sursauts
qui presentent des pis asymetriques que le maximum du pi se deplae dans le temps
selon les gammes d'energie que l'on onsidere. En eet le maximum du pi appara^t plus
to^t dans les hautes energies que dans les basses energies et le pi s'elargit dans les basses
energies. On peut alors aluler un dealage en temps ou time lag  , qui est la duree
separant deux maxima dans deux gammes d'energie dierentes. Norris et al.(2000) [98℄
ont etudie les 6 sursauts de BATSE dont le redshift est onnu. Ils ont montre qu'il existe
une relation entre e time lag (entre les gammes d'energie 25{50 keV et 100{300 keV) et la
luminosite isotropique au maximum (en unite de 10
53
erg.s
 1
): L
53
 1:3  (=0:01s)
 1:14
.
Comme pour la relation preedente, le time lag peut e^tre un indiateur possible de la
distane des sursauts.
Relation entre time lag et variabilite : Si es deux quantites sont haune orrelees
independamment ave la luminosite, elles sont aussi orrelees entre elles. Shaefer et
al.(2001) [123℄ etudierent 112 sursauts de BATSE, es quantites etant independantes du
redshift, ils montrerent que ette orrelation existait: V = 0:0021
 0:46
. Cette relation
validait dans un me^me temps les deux preedentes.
La relation entre E
p
et la luminosite isotropique: Cette relation relie la valeur
de E
soure
p
(energie a laquelle est emis le maximum de la puissane du sursaut) dans le
systeme de la soure ave l'energie isotropique totale E
iso;52
(en unites de 10
52
erg) emise
dans la gamme d'energie 1 keV - 10 MeV: E
p
/ E
0:520:06
iso;52
. Elle a ete mise en evidene par
Amati et al.en 2002 [2℄ ave les 12 sursauts de BeppoSAX qui avaient un redshift onnu,
puis onrmee et etendue a plus basse energie par eux de HETE-2, je la detaillerai dans
la partie 3.2.4. Elle peut aussi e^tre une autre indiation sur la distane des sursauts. Atteia
(2003) [8℄ a utilise ette relation ombinee ave les durees an de proposer une relation
empirique permettant de determiner une valeur indiative du redshift (pseudo redshift),
a partir des parametres spetraux, de la duree et des uenes dans dierentes gammes
d'energie.
Je montrerai dans le hapitre 3 les relations que nous avons obtenues ou onrmees
ave les donnees de HETE-2/FREGATE onernant les spetres integres sur toute la
duree du burst.
1.2.8 Les X-Ray Flashes
La detetion de sursauts gamma qui ont une faible valeur de E
p
est montree depuis plu-
sieurs annees. Tout d'abord, en 1998, les donnees de GINGA montrerent qu'une fration
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signiative des sursauts gamma emettaient une uene
3
importante dans la gamme des
rayons X (2{10 keV). Cependant es resultats etaient a prendre ave preaution puisque
GINGA ne fournissaient pas les positions des sursauts gamma. Cette ategorie de sursauts
fut don denitivement mise en evidene gra^e aux donnees du satellite BeppoSAX, en
2001 par Heise et al. 2001 [62℄ et Kippen et al. en 2002 [71℄.
Cette fration de sursauts partiulierement faibles que l'on nomma X-Ray Flashes
4
ne
pouvait e^tre detetee que par des instruments sensibles aux rayons X. GINGA et Bep-
poSAX ontrairement a BATSE possedaient de tels instruments. Ces sursauts presentent
les me^mes arateristiques temporelles et spetrales que les sursauts de BATSE mais ont
la partiularite d'emettre la plupart des photons en dessous de 50 keV et d'avoir une dis-
tribution de E
p
qui se situe a plus basse energie que elle de BATSE [108℄. Je deris dans
ette setion les deouvertes suessives qui ont permi de denir preisement les XRFs:
1. En 1998, Strohmayer et al.[131℄ etudierent 22 sursauts brillants detetes par GINGA.
La gure 1.11 de gauhe montre la distribution du rapport entre la uene X (denie
entre 2 et 10 keV) et la uene  (uene de BATSE: 50{300 keV). Une fration
signiative des sursauts a un rapport prohe de 1. La moyenne de e rapport est
de 0:24 pour l'ehantillon omplet et seulement de 0:07 si on ignore es sursauts qui
presentent presque autant de uene dans la gamme X que dans la gamme . La
gure de droite montre  en fontion de E
o
pour les sursauts de GINGA (en arre
plein) et 54 sursauts de BATSE (arre vide). Cette gure, bien que les positions
des sursauts ne soient pas onnues, montre essentiellement que la distribution de
E
o
pour les sursauts de GINGA est plus large et s'etend a plus basse energie que
elle de BATSE [108℄. Les auteurs ont montre qu'il existait une ategorie au sein des
sursauts de GINGA qui etaient mous (en terme de rapport de uene) et qui avait
un E
o
faible ompare aux sursauts de BATSE. Neanmoins, e premier resultat etait
a prendre ave preaution puisque les instruments de GINGA ne fournissaient pas
de position, il y avait alors une grande inertitude sur la abilite des resultats.
2. En 2001, Heise et al.[62℄ etudierent 39 \transients X rapides" detetes par Beppo-
SAX durant ses 5 annees de fontionnement. Les \transients X" sont des evenements
detetes par les instruments X qui durent entre plusieurs dizaines de seondes et
quelques heures. Sur les 39 etudies par Heise et al., 17 avaient une duree omprise
entre 10 et 200s. Ils ont ainsi etabli de maniere sure la deouverte de sursauts par-
tiulierement faibles et denirent un XRF omme un sursaut detete seulement par
la WFC (instrument X dont la gamme d'energie est 2{25 keV) et non par le GRBM
(instrument gamma dont la gamme d'energie est 40{700 keV). Les 17 sursauts sur
les 39 transients furent don lasses XRFs. Dans et ehantillon, 9 XRFs avaient
aussi ete detetes par BATSE (voir le paragraphe suivant) ainsi que 16 GRBs nor-
maux detetes par la WFC. La gure 1.12 montre le rapport de uene entre 2{10
keV et 50{300 keV pour les 10 XRFs (pour un de es XRFs, la detetion n'est pas
signiatives dans BATSE) et 16 GRBs vus par BeppoSAX et BATSE. Elle met en
evidene une fration signiative (en rouge) de sursauts qui emettent la majeure
partie de leur energie a basse energie, arateristique de la denition d'un XRF. Les
auteurs montrerent aussi que les proprietes spetrales (exepte la valeur du E
p
) et
temporelles de es sursauts etaient les me^mes que elles des GRBs.
3. En 2002, Kippen et al.[71℄ etudierent les 10 XRFs, ainsi que 18 GRBs detetes
3. La uene est le nombre umule de photons detetes dans une gamme d'energie et un intervalle de temps
determines (ux integre sur une duree).
4. Dans la suite les X-Ray Flashes seront notes XRFs
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Fig. 1.11 { Ehantillon de 22 sursauts de GINGA etudies par Strohmayer et al.(1998)[131℄. La
gure de gauhe montre la distribution du rapport entre la uene X (2{10 keV) et la uene 
(50{300 keV). La gure de droite montre le parametre  en fontion de E
o
pour les sursauts de
GINGA (en arre plein) et 54 sursauts de BATSE (arre vide).
Fig. 1.12 { Rapport des uenes X (2{10 keV) et  (50{300 keV) pour les sursauts de BeppoSAX
qui ont aussi ete detetes par BATSE [62℄.
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simultanement dans BATSE et la WFC de BeppoSAX an de determiner la nature
des XRFs. Ils ont etudie les spetres joints entre les deux instruments et onrme que
les XRFs, ormis la valeur du E
p
, presentaient les me^mes arateristiques spetrales
(distributions de  et ) et temporelles que les GRBs. La gure 1.13 de gauhe
montre la distribution des E
p
pour es sursauts et superposee en pointille elle des
156 sursauts les plus brillants de BATSE [108℄. On remarque que la distribution de
E
p
de BeppoSAX est plus large et s'etend a plus basse energie que elle de BATSE.
Les XRFs ont pratiquement tous des valeurs de E
p
inferieures a 50 keV. La gure
de droite montre le E
p
en fontion du ux au maximum alule sur 1.024 s. Elle
permet de degager le me^me resultat onernant E
p
et montre de plus que les XRFs
ont des ux au maximum plus faibles globalement que les GRBs.
Fig. 1.13 { Ehantillon de 18 GRBs et 10 XRFs detetes simultanement par BATSE et la
WFC de BeppoSAX [71℄. La gure de gauhe montre la distribution de E
p
ave en pointilles la
distribution des 156 sursauts brillants de BATSE [108℄. Celle de droite montre E
p
en fontion
du ux au maximum alule sur 1.024 s.
Les plus faibles des sursauts detetes par le GRBM de BeppoSAX sont GRB 981226
[45℄ et GRB 990704 [35℄. Ces sursauts ont des E
p
respetivement a  50 keV et  10 keV.
Ces etudes sur les XRFs detetes par BeppoSAX ont permis de donner une denition
preise des XRFs [61℄:
{ Ces sursauts emettent une fration importante de leur energie dans la gamme des
rayons X (2{10 keV) et une fration faible dans la gamme des rayons  (50{300
keV).
{ Ils presentent des arateristiques spetrales (, ) et temporelles (duree) identiques
aux sursauts longs (e point sera mis en evidene dans la setion 3.3 qui traite de la
nature des XRFs detetes par HETE-2).
{ Le seul parametre spetral dierent est E
p
qui se situe a plus basse energie, inferieure
a 50 keV.
Lorsque HETE-2 fut operationnel n 2000, ette lasse de sursauts restait enore
mysterieuse, les sientiques hesitaient entre des sursauts gamma a grand redshift ou une
lasse de phenomenes dierents. HETE-2, gra^e a sa gamme d'energie reouverte par ses
deux instruments prinipaux (WXM et FREGATE: 2{400 keV) permit de montrer que
les X-Ray Flashes etaient issus du me^me phenomene que les GRBs. Nous verrons dans la
setion 3.3 les diverses arateristiques de ette nouvelle lasse.
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1.3 Les afterglows
Comme je l'ai mentionne au debut du hapitre, l'ere des afterglows ne ommena
qu'ave l'experiene BeppoSAX. Certes, les loalisations peu preises (5
Æ
) fournies par
BATSE pouvaient e^tre aÆnees gra^e au reseau IPN, mais ela prenait un temps onsiderable
de quelques jours a quelques semaines, rendant vaines les reherhes de ontreparties.
L'experiene BeppoSAX, quant a elle, fournissait en quelques heures des loalisations
ave une preision de 3
0
. Elle transportait de plus a son bord les deteteurs X ave un pe-
tit hamp, NFI (voir setion 1.1) qui etaient apables de deteter diretement l'afterglow
en X et de preiser la position.
Depuis 1997, des ontreparties optiques ont aussi ete observees et des redshifts ont
pu e^tre mesures. L'ere des afterglows pouvait ommener et ave elle une enorme avanee
dans la omprehension des meanismes mis en jeu dans l'emission des sursauts gamma.
Je onsarerai une seule importante setion sur les afterglows. En eet ette phase des
sursauts gamma ne rentre pas dans le adre de ma these, mais la ontribution de HETE-2
a la omprehension de ette phase est telle que je trouve qu'il est important de la derire
ii. La revolution des afterglows vient du fait qu'aujourd'hui, ave HETE-2, les positions
des sursauts sont fournies en temps reel ave une bonne preision (1
0
a 10
0
), e qui a permis
de deteter de nombreux afterglows et d'apporter de nombreux elements de reponse en
e qui onerne les sursauts obsurs, les afterglows preoes, le lien entre sursauts gamma
et les supernovae, l'environnement des sursauts et de leur progeniteur, la assure dans
l'emission de l'afterglow, et la spetrosopie a moyenne et haute resolution des afterglows.
Je vais don ommener par faire un rapide resume des afterglows detetes gra^e a
HETE-2 et je detaillerai ensuite haque point.
1.3.1 Loalisations de HETE-2
La loalisation a bord de HETE-2 [113℄ se fait gra^e a la amera X a grand hamp
de vue appelee la Wide eld X-ray Monitor, WXM et a une amera X utilisant des CCD
optimisees pour la loalisation, appelee la Soft X-ray Camera, SXC (pour les details de
es instruments voir la setion 2.1). La WXM a un hamp de vue de  1:8 steradians,
une gamme d'energie omprise entre 2 keV et 25 keV et fournit des loalisations ave
une preision omprise entre 5
0
et 10
0
en temps reel. La SXC a un hamp de vue de
 0:9 steradians, une gamme d'energie omprise entre 0.5 keV et 10 keV et fournit des
loalisations ave une preision de  1
0
en temps reel. Les loalisations de HETE-2 sont
resumees au hapitre 2.4.2. Les paragraphes suivants resument les onnaissanes aquises
sur les afterglows detetes gra^e aux loalisations de BeppoSAX et de HETE-2.
1.3.2 Proprietes globales des afterglows
Les afterglows ouvrent une large gamme d'energie inluant les rayons X, optique,
infra-rouge et radio. Dans haque gamme d'energie, la ourbe de lumiere suit generalement
un omportement en loi de puissane [143℄:
{ l'afterglow X, quand il est detete, deroit dans presque tous les as. C'est dans ette
gamme d'energie que les premiers afterglows ont ete deouverts. Le spetre ontinu
est une loi de puissane fontion du temps et de la frequene: F
x
(t;) / t



ave,
typiquement pour les indies de la loi de puissane,    0:9 et    1:4.
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{ l'afterglow optique deroit lui aussi dans la plupart des as, ave une roissane
initiale parfois observee dans ertains sursauts omme GRB 970508 [105℄. Ave
HETE-2, le pourentage de sursauts detetes en optique est passe de 35% (pour
les sursauts de BeppoSAX) a 90%. Le spetre ontinu est aussi une loi de puissane
fontion du temps et de la frequene: F
x
(t;) / t



ave    1 et    0:7.
Dans quelques sursauts, la ourbe de lumiere devient enore plus raide apres un
break situe a un temps t
break
. Ce break ahromatique est attribue a la presene d'un
jet relativiste, d'ou son nom jet break. Dans la plupart des as, les observations de
l'afterglow optique ommenent quelques heures apres le sursaut. Neanmoins dans 2
as GRB990123 et GRB 021211 gra^e au bon fontionnement des instruments et a
la rapidite de la loalisation, l'afterglow visible a pu e^tre detetes dans les 100 s qui
suivirent le sursaut et montrait une rapide deroissane. Ces afterglows presentent
une omposante supplementaire ave un indie de loi de puissane  2. Cette om-
posante serait la signature d'un ho en retour.
{ l'afterglow radio ommene par ro^tre puis dero^tre apres une periode d'une dizaine
de jours. Il est detete dans a peu pres la moitie des sursauts et peut e^tre suivi
pendant des mois voire des annees suivant le sursaut ave une ourbe de lumiere
deroissante.
La gure 1.14 montre des afterglows dans dierentes gammes d'energie, X, optique, infra-
rouge et radio.
De nombreux afterglows presentent neanmoins de nombreuses deviations autour de
ette deroissane en loi de puissane qui peuvent e^tre interpretees par dierents phenomenes
tels qu'un environnement inhomogene, la signature d'un jet relativiste, l'apparition d'une
supernova.
La plupart des afterglows detetes ont permis l'identiation de la galaxie ho^te du
sursaut et don de determiner les proprietes de elle-i, telles que leur magnitude, redshift,
morphologie et... Les galaxies ho^tes sont des galaxies normales, peu lumineuses
et a formation d'etoiles. La position de l'afterglow dans la galaxie onide ave les
regions de formation d'etoiles des galaxies. La gure 1.15 montre la position du sursaut
GRB980425 dans sa galaxie. Le sursaut se situe dans un bras de la galaxie, region de
formation d'etoiles.
1.3.3 Les sursauts obsurs
Cette ategorie de sursauts appelee aussi dark GRBs ou enore sursauts sombres, a ete
mise en evidene par BeppoSAX, elle regroupe omme son nom l'indique tous les sursauts
longs qui n'ont pas eu d'afterglows optique detetes, alors que les positions etaient fournies
rapidement par le satellite. Les premiers sursauts obsurs detetes par BeppoSAX sont:
GRB981226 [42℄, GRB990506 [134℄, GRB 970828 [58℄. Plusieurs expliations etaient et
sont enore disutees pour resoudre e probleme. La premiere expliation fait appel a des
sursauts a tres grand redshift, une seonde explique l'absene d'afterglow par le fait qu'ils
sont aaiblis par de la poussiere et une troisieme expliation suppose que les sursauts ont
des afterglows intrinsequement tres faibles.
Les loalisations en temps reel ou dans les minutes suivant le sursaut, fournies par HETE-2
ont permis de resoudre en partie le mystere des sursauts obsurs. En eet elles ont permis
d'identier des afterglows dont la luminosite diminuait tres rapidement et qui auraient
pu e^tre lasses omme sursauts obsurs si ils avaient ete observes plus tard ou ave des
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afterglow X de GRB971214 detete par BeppoSAX [5℄
afterglow optique de ourbe de lumiere de l'afterglow
GRB 030329 [122℄ optique GRB 030329 [145℄
afterglow de GRB970828 Image infrarouge de
en infrarouge prohe [74℄ GRB 030115 [85℄
afterglow radio de ourbe de lumiere en radio
GRB 030329 [135℄ de GRB980519 [140℄
Fig. 1.14 { Exemples d'afterglows de sursauts gamma dans les dierentes gammes d'energie, en
X, optique, infrarouge et radio.
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Fig. 1.15 { Galaxie du sursaut GRB980425 [48℄. Le sursaut (ehe) se situe dans un des bras
de la galaxie. Les sursauts gamma sont loalises dans les regions de formation d'etoiles.
instruments plus petits.
La gure 1.16 montre l'afterglow de GRB 021211 qui a ete detete par RAPTOR
(RAPid Telesopes for Optial Response), un telesope optique a reponse rapide. L'af-
terglow a ete detete  65s apres le sursaut [141℄, l'alerte ayant ete donnee 20s apres le
sursaut, ave une magnitude (R) de  14. L'image suivante a ete prise 9mn apres le
sursaut, on remarque que l'afterglow est deja passe en dessous de la limite de detetion de
RAPTOR. Ces observations sont en aord ave elles eetuees par Chornok et al.[25℄
qui vu l'afterglow passer d'une magnitude 14.8 a 19.0 en 1h30.
La gure 1.17 montre l'afterglow de GRB 021211 (trait plein) ompare a d'autres sur-
sauts tel que GRB990123 (ourbe pointillee en haut a gauhe) [40℄. On remarque que la
ourbe de GRB 021211 est de  3{4 magnitudes en-dessous de GRB990123 et des autres
sursauts. HETE-2 gra^e a ses loalisations tres rapides a montre que les afterglows des
GRBs presentent une large gamme de omportements dans les moments qui suivent le
sursaut. Sans es rapides detetions de nombreux sursauts auraient ete onsideres omme
obsurs.
La troisieme expliation a aussi ete mise en evidene par HETE-2 ave la detetion de
GRB 030115. L'afterglow de e sursaut a d'abord ete detete en infra-rouge puis en optique
apres reanalyse des donnees. La ourbe de lumiere de et afterglow partiulierement faible
n'est expliable que en supposant une extintion par de la poussiere et un grand redshift.
Le redshift de e sursaut a eetivement ete mesure a z = 2:2 [64℄.
Les detetions rapides de HETE-2 ont permis de deteter des afterglows qui deroissaient
tres rapidement et qui etaient plus faibles que eux habituellement etudies. Cei explique
en partie la question sur les sursauts obsurs qui peuvent aussi e^tre expliques par un
environnement poussiereux de la soure (GRB 030115) ou par des sursauts situes a tres
grand redshift.
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Fig. 1.16 { Afterglow de GRB 021211 detete par le telesope RAPTOR [141℄ 65s et 9mn apres
le sursaut.
Fig. 1.17 { Courbe de lumiere de l'afterglow optique de GRB 021211 (en trait plein) [40℄ om-
paree a d'autres sursauts. La ourbe superieure en pointilles represente elle de GRB990123.
On remarque que la ourbe de GRB 021211 se situe tres en-dessous des autres,  4 magnitudes
durant toute la duree et aurait ete lasse sursaut obsur si il n'avait pas ete detete rapidement
et ave une bonne preision par HETE-2.
1.3.4 Les afterglows preoes
La detetion rapide des positions des sursauts permet aussi d'etudier ave plus de
preision les quelques minutes qui suivent le sursaut. Ainsi revenons a la gure 1.17
qui montre l'afterglow de GRB 021211 ompare aux autres sursauts et entre autre a
GRB990123. Les deux ourbes de lumiere de es afterglows presentent dans les minutes
qui suivent leur detetion une premiere omposante qui n'est pas detetable dans les autres
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ourbes de lumiere, du fait des observations qui debutent trop tard. En eet les afterglows
ont ete detetes en moyenne entre 3h et 5h apres le sursaut, alors que GRB990123 et GRB
021211 ont ete detetes au bout de 1 a 3 minutes. Cette omposante se presente sous la
forme d'une deroissane initiale plus abrupte de pente  1:8 et pourrait e^tre la signature
du ho en retour [40℄ (voir setion 4.1.4).
Gra^e aux observations preoes apres le sursaut, on omprend mieux aujourd'hui
les afterglows, les meanismes d'emission mis en jeu et la transition entre le sursaut et
l'afterglow.
1.3.5 Lien entre sursauts gamma et supernovae
Fig. 1.18 { La gure de gauhe montre l'emergene du spetre de la supernova dans le spetre
de l'afterglow de GRB 030329 [89℄ et elle de droite [65℄, l'evolution du spetre de l'afterglow
pendant la dizaine de jours qui suivit la detetion du sursaut.
Un lien existant entre les sursauts gamma longs et les supernovae type II (explosion
d'etoile massive) est suppose depuis quelques annees. En eet, les sursauts longs seraient
produits par des eondrements d'etoiles tres massives semblables a elles qui sont a l'ori-
gine des supernovae. Certains sursauts ont ete diretement assoies a des supernovae tels
que GRB980425/SN1998bw. D'autres omme GRB980326, GRB970228, GRB 000911,
GRB991208, GRB990712, GRB 011121 et GRB 020405 ont montre dans leurs ourbes de
lumiere des bosses qui peuvent e^tre expliquees par l'apparition d'une supernova.
Aujourd'hui la plus onvainante des signatures du lien entre sursauts gamma et Superno-
vae vient du monster burst, GRB 030329 detete par HETE-2 qui est un des plus brillants
sursauts jamais detetes. Une heure et demi apres le sursaut, l'afterglow atteignait une
magnitude de 12, e qui est pres de 3 magnitudes plus brillant que GRB990123 (voir
les disussions i-dessus). Il a ete possible de suivre l'emergene de la signature spetrale
d'une supernova dans le spetre de l'afterglow une dizaine de jours apres le sursaut. La
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gure 1.18 de gauhe montre ette detetion du spetre de la supernova. Pour mettre
la supernova en evidene, Matheson et al.[89℄ ont additionne le spetre de la supernova
SN1998bw (qui etait assoiee au sursaut GRB980425) au spetre de l'afterglow de GRB
030329 5 jours apres le sursaut, le 3 avril. Ils ont ensuite ompare le resultat de l'addition
ave le spetre de l'afterglow 3 jours plus tard, le 6 avril (don 8 jours apres le sursaut) et
ont onrme du fait de la omplete ressemblane entre les deux spetres qu'ils observaient
l'emergene d'une supernovae. La gure 1.18 de droite [65℄ montre l'evolution du spetre
durant une dizaine de jours suivant le sursaut. Elle montre lairement le hangement du
spetre qui petit a petit, laisse appara^tre elui de la supernova. Le spetre au 1er Mai
2003 est omparee a elui de SN1998bw, la ressemblane entre es deux spetres est sur-
prenante. La gure 1.19 de gauhe, quant a elle montre l'evolution de la ourbe de lumiere
de l'afterglow. Cette gure montre que les donnees sont en aord ave un modele d'af-
terglow auquel on a additionne la ourbe de lumiere de la supernova SN1998bw. Le lien
entre GRB 030329 et la supernova SN2003dh (supernova de type I) a aussi ete mis en
evidene par des preditions de l'evolution de la ouleur de l'afterglow due a la supernova
(gure 1.19 de droite).
Fig. 1.19 { GRB 030329: A gauhe, l'evolution de la ourbe de lumiere de l'afterglow en optique
dans les mois qui suivirent le sursaut [90℄. A droite, preditions des hangements de ouleurs de
l'afterglow dus a la supernova [147℄
.
Le lien entre sursauts gamma et supernovae a don ete onrme par la detetion de
GRB 030329. Ce lien onrme de plus que les progeniteurs des sursauts longs sont sans
doute des etoiles tres massives.
1.3.6 L'environnement des sursauts et de leur progeniteur
La gure 1.20 montre la ourbe de lumiere de l'afterglow de GRB 021004 [95℄. Cette
ourbe de lumiere presente des irregularites par rapport a la loi de puissane attendue
selon les theories. Ces irregularites peuvent e^tre expliquees par dierents phenomenes:
{ Un environnement de la soure inhomogene.
{ Un jet inhomogene emis lors du sursaut.
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{ Des injetions d'energie repetitives dans le jet. Ces injetions impliqueraient que de
l'energie est enore injetee longtemps apres que l'emission prompte du sursaut soit
terminee.
Fig. 1.20 { Courbe de lumiere de l'afterglow de GRB 021004 [95℄
1.3.7 La assure dans l'emission de l'afterglow: signature d'un jet relativiste
ollimate?
Dans de nombreux as, une assure dans la ourbe de lumiere de l'afterglow est visible
et est appelee jet break. En eet ette assure est supposee e^tre la signature d'un jet
relativiste ollimate. Selon le modele de reball que je developperai a la n de e hapitre,
l'emission d'une oquille spherique en expansion et elle d'un jet relativiste sont similaires
aussi longtemps que l'observateur se trouve dans l'axe du jet et que le fateur de lorentz 
est grand ompare a l'inverse de l'angle d'ouverture du jet  >> 
 1
. Lorsque  diminue
et devient omparable a 
 1
, le o^ne d'emission synhrotron ommene a s'elargir, et on
s'attend a voir une assure dans la ourbe de lumiere de l'afterglow a e moment la, appele
t
j
. La relation [120℄ est la suivante:

j
= 0:057

t
j
1day

3=8

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2

 3=8

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)
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ergs

 1=8

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0:2

1=8

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0:1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
1=8
rad (1.4)
ou E
iso
est l'energie totale isotropique (ave l'hypothese d'une emission isotrope) f

est
l'eÆaite de onversion de l'energie du vent en rayonnement gamma et est souvent prise
egale a 0.2, et n est la densite moyenne de l'environnement du sursaut.
1.3.8 Spetrosopie a moyenne et haute resolution des afterglows
Lorsque l'on peut deteter ave preision l'afterglow d'un sursaut gamma, il est
interessant par la suite de faire de la spetrosopie. Le premier but de la spetrosopie
est de mesurer la valeur du redshift du sursaut en determinant les systemes d'absorption
provenant de la galaxie ho^te. La spetrosopie permet aussi de sonder le gaz present dans
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Fig. 1.21 { Spetre de l'afterglow de GRB 021004 [96℄
la galaxie ho^te ainsi que elui omposant le milieu environnant la soure et sur la ligne de
visee.
La gure 1.21 montre le spetre de l'afterglow de GRB 021004. Moller et al.(2002) [96℄
ont identie dans e spetre inq systemes d'absorption a des redshifts de 1.3806, 1.6039,
2.2983, 2.3230 et 2.3292 en plus du systeme d'absorption assoie a la galaxie ho^te qui
est a un redshift de 2.3351. La spetrosopie de l'afterglow est omparee a elle des QSO
(Quasi Stellar Objet, les quasars) et les auteurs trouvent trois ategories de systemes:
1. Un systeme orrespondant a la galaxie ho^te qui sonde diretement l'environnement
du sursaut et peut don nous donner des informations sur la galaxie ho^te omme sa
metalliite et les elements qui la omposent.
2. Des systemes ejetes qui ont pu e^tre aeleres vers nous par le sursaut et qui ont des
vitesses relatives importantes.
3. Des systemes qui sont sur la ligne de visee don ave des redshifts inferieurs a elui
de la galaxie.
La spetrosopie joue dans la omprehension des sursauts gamma un ro^le important.
C'est en eet par es etudes que la galaxie ho^te du sursaut et l'environnement diret
de ette galaxie peuvent e^tre etudies et nous fournir d'importantes informations sur la
nature de leur omposition, leur distane et leur distribution. La spetrosopie permet,
en sondant l'environnement diret de la soure de poser des ontraintes sur la soure
elle-me^me.
1.3.9 Polarisation des afterglows
Il a ete demontre dans ertains as que les afterglows des sursauts gamma etaient
polarises. Dans la plupart des as, le degre de polarisation etait assez faible exepte dans
le as de GRB 021004 et elui de GRB 030329 (gure 1.22). Cette detetion est tres
interessante: en eet la polarisation est la signature direte d'un hamp magnetique. Le
hangement de l'angle de polarisation dans un afterglow peut e^tre du^ au jet relativiste qui
est ollimate. Si l'observateur est deale par rapport a la ligne de visee du sursaut, il verra
la polarisation hanger regulierement. Le modele synhrotron [121℄ predit un hangement
d'angle de polarisation de 90
Æ
au moment du jet break.
Il faut neanmoins prendre ave preaution les onlusions tirees de l'etude sur la
polarisation, en eet il faudrait observer d'autres afterglows an d'en tirer des onlusions
ables, elles que j'ai mentionnees restant a onrmer. Ces etudes sur la polarisation des
afterglows, omme elle de la spetrosopie sont a preiser an de pouvoir en tirer le
maximum d'informations, mais sont tres prometteuses.
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Fig. 1.22 { Figure montrant le degre P et l'angle  de la polarisation en fontion du temps pour
l'afterglow du sursaut GRB 021004 [84℄, les erreurs sont donnees a un sigma.
1.3.10 Un reservoir d'energie standard?
J'ai fait remarque dans la setion 1.3.10 que les observations des ourbes de lumiere des
afterglows laissent supposer que les jets mis en jeu sont ollimates. En utilisant la valeur
du time break (voir paragraphe ), on est alors apable de deduire l'angle d'ouverture

j
. L'energie totale isotropique emise E
iso
() que l'on mesurait lorsqu'un redshift etait
determine, se retrouve alors diminuee d'un fateur f
b
= (1   os
j
) ' 
2
j
=2. Frail et
al.(2001) [43℄ ont montre pour 17 sursauts dont le redshift est mesure, que la vraie valeur de
l'energie totale emise E

= f
b
E
iso
() appara^t omme une quantite dont la distribution est
tres etroite, entree autour de  10
51
erg (de l'ordre de l'energie emise par les supernovae).
La gure 1.23 montre la distribution de l'energie totale isotropique E
iso
() en haut, et en
bas la me^me energie orrigee du fateur de \ollimation", E

. Alors que la distribution
de E
iso
() ouvre  3 ordres d'energie, elle de E

appara^t tres etroite et entree sur
5  10
50
erg revelant une energie emise onstante. Ce resultat fut onrme par Bloom
et al.(2003) [17℄ qui etudierent un ehantillon de 29 sursauts et trouverent une energie
E

= 1:33  10
51
erg: les sursauts longs semblent avoir un reservoir d'energie standard.
Cette propriete est neanmoins a prendre ave preaution et doit e^tre onrmee. En
eet Berger et al. (2003) [15℄ ont montre dans ertains as, entre autre GRB 980425/SN
1998bw et GRB 030329/SN 2003dh, que la ontribution de l'energie gamma a l'energie
totale emise est faible. Le reste de l'energie totale emise viendrait de l'emission responsable
de l'afterglow optique et radio.
Les afterglows des sursauts gamma sont, aujourd'hui la phase la plus etudiee et la
mieux omprise. Elle permettra sans auun doute, lorsqu'elle sera ompletement maitrisee
de mieux omprendre les deux autres meanismes demission a l'uvre dans les sursauts
gamma: le moteur entral et les hos internes responsables de l'emission prompte.
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Fig. 1.23 { Distribution de l'energie totale isotropique E
iso
() en haut et orrigee du fateur
de \ollimation" en bas E

. Alors que la distribution de E
iso
() ouvre  3 ordres d'energie,
elle de E

appara^t tres etroite et entre sur 5  10
50
erg [43℄. Les ehes indiquent les limites
superieures et inferieures pour inq sursauts.
1.4 Les modeles theoriques
Depuis la publiation de la deouverte des sursauts gamma en 1973, de nombreux
modeles theoriques ont ete elabores, bases jusque dans les annees 1980 sur des modeles
d'etoile a neutrons galatiques. Aujourd'hui deux modeles sont prinipalement etudies
pour expliquer les surauts gamma. Le premier est base sur l'eondrement d'etoiles mas-
sives et le seond sur la fusion de deux objets ompats (deux etoiles a neutrons ou une
etoile a neutrons et un trou noir) dans un systeme binaire ompat.
Les modeles proposes pour expliquer les sursauts doivent e^tre en aord ave les
observations, et ils sont ontraints aujourd'hui par:
Un site: Les resultats de BATSE et les valeurs de redshifts mesures ont montre que les
progeniteurs des sursauts se situent a des distanes osmologiques.
Une soure: Cette soure doit e^tre suÆsamment energetique pour reproduire les inten-
sites observees a de telles distanes. Le premier modele en aord d'un point de
vue energetique est la fusion d'un systeme binaire ompat ompose de deux
etoiles a neutrons ou d'une etoile a neutron et d'un trou noir. Le seond modele est
base sur l'eondrement d'une etoile massive en assoiation ave une eventuelle
supernova.
Dans tous les as envisages, la onguration resultante est elle d'un trou noir de
masse stellaire possedant un disque epais en rotation.
Un meanisme d'emission: Ce meanisme doit reproduire les ehelles temporelles et
les spetres des sursauts observes. Le senario (simplie) pour les sursauts gamma
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se deroule en trois etapes prinipales (gure 1.24):
1. Un jet relativiste ompose de photons, eletrons/positrons et d'une petite fra-
tion de baryons, est emis a la suite de la fusion/eondrement, et produit un
vent relativiste qui transporte l'energie sous forme inetique.
2. Durant son expansion, les ouhes du vent relativiste ayant des fateurs de Lo-
rentz dierents interagissent entre elles et donnent lieu a des hos internes qui
transforment l'energie inetique du vent en energie de radiation prinipalement
par emission synhrotron. Ces hos sont a l'origine de l'emission prompte du
sursaut gamma.
3. Le vent heurte ensuite le gaz environnant du milieu interstellaire
5
et produit
une onde de ho, le ho externe qui onvertit l'energie inetique restante en
radiation. Ces hos orrespondent aux ontreparties observees, et omme dans
le as des hos internes, ils sont produits par emission synhrotron.
Fig. 1.24 { Cette gure [54℄ presente les dierentes etapes de l'emission d'un sursaut gamma. La
soure est dans e as la, l'eondrement d'une etoile massive en un trou noir entoure d'un disque
epais. Un jet ollimate et relativiste est emis et peut e^tre modelise par une suession de ouhes
de matiere ayant des vitesses dierentes. Lorsque es ouhes interagissent entre elles (hos
internes), elles emettent des rayons gamma de haute energie, 'est l'emission prompte. Puis le
vent heurte le MIS (hos externes), il y a alors emission de photons en X, optique, infrarouge et
radio, 'est l'afterglow. Ces deux types d'emission sont essentiellement de l'emission synhrotron.
Dans ette setion j'expose rapidement les elements neessaires pour produire un
sursaut gamma. J'ai hoisi de limiter ette desription au modele dit des hos in-
ternes/externes presente i dessus, qui est elui defendu par la majorite de la ommu-
naute. Je ommenerai par derire les dierentes possibilites pour les soures. Puis je
presenterai les divers proessus a l'uvre dans les hos et les diverses etapes du proes-
sus. La desription detaillee du meanisme mettant en jeu de l'emission synhrotron et
des dierents types de hos sera presentee dans le hapitre 4.
1.4.1 Le moteur entral
Dans la modelisation des sursauts, le proessus qui reste le plus mysterieux est le
moteur entral. Deux soures sont enore aujourd'hui d'atualite et etudiees par les
5. note MIS dans la suite
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theoriiens, les etoiles massives et les systemes binaires ompats, les deux systemes ayant
la me^me onguration resultante, un trou noir en rotation entoure d'un disque d'aretion.
Des etoiles massives: soures des sursauts longs
Les sursauts longs (dont la duree est en moyenne une vingtaine de seondes) sont les
sursauts les plus etudies ar tous les afterglows detetes en sont issus. Il est pratiquement
admis que la majorite des sursauts longs sont emis a la suite de l'eondrement d'une etoile
massive: hypernova ou ollapsar. Les afterglows sont eetivement situes en majorite dans
les bras externes des galaxies, lieux presentant une forte ativite de formation d'etoiles,
neessaire pour la presene d'etoiles jeunes et massives. Ces etoiles sont souvent situees
dans des nuages gazeux denses dans lesquels se trouvent une plus grande onentration de
metaux. Des signatures de es metaux ont ete detetees dans les spetres des afterglows
[110℄ onrmant le fait que les progeniteurs des sursauts gamma sont situes dans des
regions de formation d'etoiles et don sont probablement des etoiles massives. Les sursauts
gamma seraient alors produits a la suite de l'eondrement de l'etoile diretement en un
trou noir. L'eondrement d'une etoile est souvent assoie a une supernova et on a alors
pense que les sursauts gamma etaient dus a des supernovae ratees (eondrement qui
n'est pas suivi de l'ejetion de l'enveloppe stellaire). Aujourd'hui, on sait que les sursauts
gamma sont parfois assoies a des supernovae, la preuve direte vient de GRB 030329
(voir la setion 1.3.5). Je rappelle que l'on a pu suivre dans le spetre de l'afterglow,
l'emergene du spetre de la supernova une dizaine de jours apres le sursaut (voir gure
1.19). La gure 1.24 montre un shema possible d'un sursaut gamma genere a la suite de
l'eondrement d'une etoile massive.
Des systemes binaires: soures des sursauts ourts?
Le as des sursauts ourts (dont la duree moyenne est de 0:2s) reste enore peu etudie,
eetivement auun afterglow de sursaut ourt n'a enore ete detete, et sur la entaine de
sursauts detetes par HETE-2, la proportion de sursauts ourts y est tres faible, de l'ordre
de 5 a 6%, omparee a elle observee par BATSE qui etait de  20% [103℄ (voir setion
3.4). On pense aujourd'hui que les sursauts ourts pourraient e^tre dus a la fusion d'un
systeme binaire ompat forme soit de deux etoiles a neutrons soit d'une etoile a neutrons
et d'un trou noir. Ce systeme perd de l'energie sous la forme d'ondes gravitationnelles et
ni par fusionner en un trou noir.
A la n un trou noir
Quelque soit la soure etudiee, le systeme resultant est probablement un trou noir
entral de masse stellaire en rotation entoure d'un disque epais de matiere. Il est don
possible de laisser de o^te la disussion sur la soure initiale et d'etudier independemment
ette onguration intermediaire qui est admise. De ette derniere, il ne reste plus que
deux soures d'energie possibles: l'energie gravitationnelle du disque (liee aux masses du
trou noir et du disque) et l'energie de rotation du trou noir.
Dierents meanismes d'extration de l'energie d'aretion et de rotation du trou noir
ont ete onsideres.
{ Un premier meanisme met en jeu les neutrinos dans le adre d'une aretion atas-
trophique autour du trou noir. Le mouvement d'aretion fait hauer le disque qui
rayonne alors des neutrinos et anti-neutrinos. L'energie est ensuite injetee dans la
CHAPITRE 1. LES SURSAUTS GAMMA 36
matiere via l'annihilation de es partiules le long de l'axe du systeme. Ce meanisme
est tres peu eÆae et pourrait pluto^t presenter de l'intere^t dans le as des sursauts
ourts.
{ Le seond meanisme fait intervenir un fort hamp magnetique anre dans le disque.
Un vent magnetise est produit et peut injeter un ux de Poynting
6
dans l'eoulement.
{ Un troisieme meanisme extrait l'energie de rotation du trou noir dans un hamp
magnetique par le meanisme de Blandford-Znajek
7
.
Dans tous les as, l'identiation du ontenu du reball et du meanisme engendrant
l'emission prompte des sursauts gamma devrait permettre de omprendre le meanisme
a l'origine du vent relativiste et la nature de la soure.
1.4.2 Le meanisme d'emission
Je presente dans ette setion le deroulement du phenomene qui engendre les sur-
sauts gamma. Cependant je ne rentrerai pas dans les details, ette partie etant etudiee
preisement dans le dernier hapitre de ma these.
Le trou noir resultant soit de l'eondrement de l'etoile massive, soit de la fusion du
systeme binaire ompat emet une quantite d'energie onsiderable, E  10
51
erg sous la
forme d'un jet de matiere ultra-relativiste. Nous verrons dans le hapitre 4.1 omment
les theoriiens arriverent a un onensus onernant la neessite d'un vent relativiste. Ce
jet est un plasma opaque onstitue prinipalement de photons, d'eletrons, de protons
en quantite plus ou moins negligeable selon les modeles. Ce jet est initialement opaque
ave une profondeur optique importante due a la diusion photon-photon et a la reation
de paires e
+
e
 
. L'energie interne est ensuite onvertie en energie inetique et le vent
s'etend de maniere adiabatique dans le milieu environnant la soure. Lorsque le vent
devient transparent, trois types de hos se produisent pour former l'emission prompte et
l'afterglow:
Chos internes: le vent peut e^tre modelise par des ouhes suessives qui ont des
masses et des vitesses dierentes. Les vitesses
8
des ouhes sont relativistes, de
l'ordre de    100. Au moment ou les ouhes les plus rapides rattrapent les
ouhes les plus lentes, il se forme une onde de ho qui se propage vers l'avant
et libere l'energie du ho sous forme d'emission synhrotron. L'emission synhro-
tron est produite par les eletrons du vent qui ont des vitesses relativistes et evoluent
dans le hamp magnetique. Les eletrons aeleres par le ho emettent des photons
de hautes energies lors de leur interation ave le hamp magnetique ou lorsqu'ils
sont freines. Ce sont es photons que l'on detete ave les satellites et qui forment
l'emission prompte. Ces photons sont detetes par les instruments ave des energies
typiques d'une entaine de keV.
Cho externe: lorsque le vent progresse, il interagit ave le MIS et est ralenti petit a
petit en emettant des photons par emission synhrotron. C'est ette emission que
6. Le ux de Poynting a travers une surfae S delimitant un volume V est egale a la variation de puissane
induite par le hamp eletrometique dans le volume V.
7. Le meanisme Blandford-Znajek est le meanisme d'extration d'energie d'un trou noir en rotation rapide.
L'energie de rotation du trou noir peut s'ehapper et e^tre transferee aux jets de matiere, lorsque le trou noir se
trouve dans un hamp magnetique suÆsamment puissant pour exerer un eet de frein.
8.   est le fateur de Lorentz   = 1=
p
1  v
2
=
2
que l'on introduit lorsque v la vitesse de l'objet etudie n'est
plus negligeable devant  la vitesse de la lumiere.
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l'on designe omme l'afterglow. Les photons sont emis ave des energies inferieures
a eux emis lors de l'emission prompte et sont detetes par les instruments dans les
gammes d'energie X, optique, infra-rouge et radio.
Cho en retour: lorsque le vent interagit ave le MIS, il se forme un ho vers l'avant
(l'afterglow) et un vers l'arriere qui interagit ensuite ave les ouhes du vent relati-
viste les plus lentes. Ce ho a ete integre aux modeles lorsque les observations ont
montre une omposante supplementaire dans la ourbe de lumiere de l'afterglow au
tout debut de son emission.
Ces trois types de hos et les meanismes d'emission seront etudies plus en details
dans le hapitre 4.
1.4.3 Dierents modeles:
D'autres modeles sont aujourd'hui defendus par les theoriiens, on peut iter par
exemple le modele des hos externes et le modele des annonballs.
Modeles des hos externes: omme son nom l'indique, e modele [92℄ ne met en jeu
que les hos externes, 'est a dire que l'emission prompte et l'afterglow sont emis lors
du ho du vent relativiste ave le milieu interstellaire. Plus preisement, l'emission
prompte est produite par la forte deeleration du vent. La variabilite observee dans
les ourbes de lumiere des sursauts gamma est en faveur du modele des hos in-
ternes. Cependant, elle pourrait e^tre due aussi a un omportement intermittent de
la soure. Les ontraintes sur les ehelles de temps d'injetion de l'energie par la
soure sont ependant tres importantes pour pouvoir observer la variabilite.
Modele des annonballs: e modele [32℄ est base sur l'hypothese que les sursauts gamma
(emission prompte et afterglow) sont assoies dans tous les as a l'explosion d'une
supernova. A la suite de l'explosion, l'objet ompat resultant emet des boulets
relativistes de matiere, les annonballs. Ces boulets atteignent ensuite l'ejeta de
matiere emis lors de l'explosion de la supernova et lors du ho, ils emettent des
rayons gamma. La gure 1.25 illustre e modele.
Eondrement d'une etoile a neutron en une etoiles de quarks: dans e modele,
Berezhiani et al.(2003) [14℄ onsiderent l'eondrement d'une etoile a neutron, non
en trou noir, mais en une etoile plus ompate dans laquelle sont onnes des quarks:
etoiles de quarks. Ils introduisent l'idee selon laquelle le temps de vie d'une etoile a
neutron metastable est omparable au delai existant entre l'explosion de la super-
nova et du GRB. Ils montrent ainsi qu'ils peuvent failement obtenir des sursauts
semblables aux observations.
1.5 Intere^t sientique des sursauts gamma
Astrophysique de l'extre^me:
Les sursauts gamma sont, apres le Big Bang, les phenomenes ultra-relativistes les plus
energetiques de l'univers. Ils apparaissent omme le as le plus extre^me d'ejetion relati-
viste par un trou noir aretant. Ils jouent don un ro^le essentiel dans la omprehension
des meanismes presents autour des trous noirs. En e qui onerne leurs vitesses ultra-
relativistes, elles sont nettement superieures (  > 100) a elles observees dans les miro-
quasars et blazars (   20) et permettent don d'explorer des regimes hydrodynamiques
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Fig. 1.25 { Shema illustrant le modele des annonball [32℄, dans lequel les sursauts gamma
sont assoies a des supernovae. L'objet ompat resultant de la supernova emet des boulets de
matiere relativistes qui vont ensuite interagir ave l'ejeta de la supernova et emettre des rayons
gamma.
presents dans auun autre type de soure.
Aelerateurs de partiules:
On a detete dans ertains sursauts des photons qui avaient des energies superieures
au GeV. On pense aussi que les sursauts sont suseptibles d'aelerer des partiules
ultra-energetiques (10
19
eV), qui donneraient omme sous-produits des neutrinos ultra-
energetiques (10
14
eV) que l'on detete sur terre en tant que rayons osmiques de tres haute
energie et dont la provenane reste aujourd'hui enore mysterieuse. Cette hypothese n'est
pas deraisonnable lorsque l'on sait qu'une quantite plus ou moins importante de baryons
est suseptible de faire partie du vent relativiste et don peut e^tre aeleree omme les
eletrons.
Rayonnement Gravitationnel:
Ave les energies emises par les sursauts gamma, les soures des sursauts gamma pour-
raient aussi emettre des ondes gravitationnelles que l'on herhe a deteter aujourd'hui.
Parmi les deux soures des sursauts gamma envisagees aujourd'hui: l'eondrement d'etoile
massive et la oalesene d'objets ompat, 'est ette derniere onguration qui semble
la plus prometteuse. Les ondes gravitationnelles pourraient e^tre formees a la suite de la
fusion du systeme binaire ompat, modele envisage dans le as des sursauts ourts, et
don e^tre detetees dans le as des sursauts les plus prohes.
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Galaxies lointaines:
La detetion des galaxies ho^tes des sursauts gamma a grand redshift et leur etude
spetrosopique permet de ontraindre les modeles de galaxies lointaines. Elle permet
aussi de mesurer le taux de formation d'etoiles et d'etudier le milieu interstellaire a des
a^ges tres reules dans le temps.
Cosmologie:
Les distanes auxquelles les sursauts gamma sont emis font d'eux d'exellents phares
pour sonder les onditions qui prevalaient a des epoques extre^mement reulees dans le
temps. Les sursauts gamma longs sont assoies a des explosions d'etoiles et es dernieres
sont a priori formees tres to^t dans l'univers a z  20 (epoque de la reionization). On
s'attend don a deouvrir des sursauts a des redshifts tres grands. De plus es sursauts
a grands redshifts sont detetables, en eet ontrairement aux quasars, la luminosite des
sursauts ne diminue pas aussi rapidement ave la distane. On s'attend don a mesurer
des sursauts jusqu'a des redshifts de  12 pour les afterglows et  15 20 pour l'emission
prompte. Le sursaut qui a le redshift mesure le plus grand (GRB 000131 a z = 4:5) ne
presente pas de dierenes signiatives dans la luminosite de son emission prompte et
de l'afterglow ompare aux autres sursauts. Les sursauts gamma a grand redshift, si ils
existent seront de bons traeurs de l'univers primordial. Entre autre gra^e a leur detetion,
on devrait pouvoir ontraindre le taux de formation d'etoiles a grand redshift. De plus,
les etoiles massives sont soures de metaux et don la spetrosopie d'afterglows lointains
pourrait permettre de omprendre l'univers a des epoques tres lointaines (reionization)
en alulant des taux de metalliite sur la ligne de visee, et dans le milieu environnant de
la soure. En eet l'afterglow \elaire" le milieu environnant et les systemes presents sur
sa ligne de visee.
Depuis maintenant 30 ans qu'ils ont ete deouverts, les sursauts gamma restent enore
mal ompris et sont potentiellement porteurs de nombreuses deouvertes qui pourraient
permettre une meilleure omprehension de l'univers lointain. La mission HETE-2 que je
deris dans le hapitre suivant a ontribue de maniere importante a la omprehension de
ses phenomenes, mais il faudra enore attendre plusieurs annees avant de voir leur impat
sur d'autres sujets sientiques.
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Chapitre 2
Analyse des donnees de
FREGATE/HETE-2
Mon travail de these est prinipalement fonde sur l'etude de l'emission prompte des
sursauts gamma. L'emission prompte a la arateristique d'e^tre detetee dans la gamme
d'energie ouvrant les rayons X et gamma. Le satellite d'observation des sursauts gamma
HETE-2 transporte a son bord l'instrument FREGATE, onstruit par le Centre d'Etudes
Spatiales des Rayonnements a Toulouse. L'outil prinipal de ma these est don onstitue
par les spetres des sursauts detetes par FREGATE dans sa gamme d'energie s'etendant
de 7 keV a 400 keV. Un des prinipaux intere^ts de HETE-2 est la presene a son bord,
outre FREGATE, de deux autres instruments X, la amera X a masque ode, la Wide eld
X-ray Monitor (WXM) et la amera X utilisant des CCD, la Soft X-ray Camera (SXC).
La WXM ouvre une gamme d'energie de 2 keV a 25 keV. En mettant en ommun les
donnees de FREGATE et de la WXM, on obtient des spetres ouvrant une large gamme
d'energie de 2 keV a 400 keV. Le resultat prinipal de HETE-2 onernant l'emission
prompte est la onrmation de l'existene des XRFs et la mesure de l'etendue
des distributions des dierents parametres spetraux (es points font l'objet du
hapitre 3).
Dans e hapitre, je deris dans un premier temps les arateristiques de la mission
HETE-2 en insistant sur l'instrument FREGATE. Dans un seond temps, j'explique le
traitement des donnees de FREGATE et de la WXM, qui partant des donnees brutes
permet d'obtenir les spetres et les parametres spetraux. Je presente ensuite l'analyse
omplete d'un sursaut a titre d'exemple et enn je presente les resultats des ajustements
spetraux des sursauts gamma detetes par HETE-2. L'interpretation de es resultats fait
l'objet du hapitre suivant.
2.1 L'experiene HETE-2
Les deux prinipaux objetifs de la mission HETE-2 sont la distribution instan-
tanee des positions des sursauts gamma et l'observation multi-longueur d'ondes
des sursauts gamma. Cette premiere arateristique permet a la ommunaute astrono-
mique d'eetuer des suivis rapides des afterglows. Ces objetifs sont realisables gra^e aux
dierents instruments presents a bord du satellite HETE-2. Le deteteur de rayons gamma
(FREGATE) et les deux deteteurs de rayons X (WXM et SXC) ouvrent ensemble une
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gamme d'energie s'etendant de 1 keV a 400 keV. Les deux deteteurs X sont equipes
d'un systeme de masques odes permettant une loalisation preise (20
0
a 1
0
) des sursauts
gamma. Les oordonnees des sursauts sont alulees instantanement a bord puis trans-
mises aux telesopes au sol au moyen d'un reseau international: le systeme GCN (Gamma
ray burst Coordinate Network). Le delai tres ourt entre la detetion et la distribution des
donnees permet de reagir rapidement et d'obtenir des observations des afterglows dans
des temps tres ourts.
La mission HETE-2 fut preedee par un premier programme HETE-1 approuve par
la NASA en 1989. Le satellite equipe de trois instruments prinipaux (deteteurs de rayon
gamma, X et ameras CCD d'Ultra-Violet prohe) fut lane le 4 Novembre 1996 ave le
satellite Argentin SAC-B sur une fusee Pegasus. Malheureusement l'etape de liberation
des deux satellites ne fontionna pas et ils furent denitivement perdus dans les jours qui
suivirent.
Malgre e premier ehe, l'importane de la mission pour l'etude des sursauts gamma,
les rapides progres et avanes dans la omprehension de es phenomenes, et le ou^t aep-
table de HETE furent des arguments onvainants pour que la NASA donne son aord
en faveur de la onstrution d'un seond satellite. La onstrution de HETE-2, dont le
lanement etait prevu a la n de l'annee 1999 ommena alors en 1997. Les observa-
tions de sursauts gamma en 1997 par le satellite Beppo-SAX et les instruments au sol
montrerent que l'on attendait plus d'emission dans la gamme des rayons X mous que dans
l'infra-rouge ou l'optique. L'equipe deida don de remplaer les 4 ameras optique initia-
lement sur HETE-1 par quatre ameras CCD, deux sensibles aux rayons X mous et deux
optiques. HETE-2 fut lane ave sues le 9 Otobre 2000 par une fusee Pegasus (photo
2.1) et fontionnera probablement jusqu'au debut de l'annee 2005. HETE-2 sera arre^te
apres avoir fontionne simultanement ave le futur satellite dedie aux sursauts gamma,
SWIFT, dans le but de verier la alibration et le bon fontionnement de e dernier.
Dans ette partie je deris le satellite HETE-2 et les dierents instruments a bord
puis je listerai les dierents evenements transitoires detetes par HETE-2.
2.1.1 Desription de la mission
L'experiene HETE-2 [113℄ est une ollaboration internationale dirigee par le Massa-
husetts Institute of Tehnology (MIT), dont le responsable (PI Prinipal Investigator) est
George R. Riker. La liste suivante presente les dierents laboratoires qui ont partiipes
au programme ainsi que les sientiques qui ont ontribue a la denition de la mission ou
a l'exploitation des donnees:
{ Massahusetts Institute of Tehnology, Center of Spae Researh (MIT /CSR), aux
Etats-Unis.
Le MIT est l'institut prinipal responsable du programme. Il a la responsabilite
du ontro^le du satellite. C'est dans et institut qu'ont ete onstruites les ameras
optiques et X de la SXC.
George R. Riker (PI), Georey Crew, John P. Doty, Al Levine, Roland Vanderspek,
Joel Villasenor, N. Butler,
{ The Institute for Chemistry and Physis (RIKEN), au Japon.
L'equipe de RIKEN a fournit le deteteur de rayon X, la WXM.
Masaru Matsuoka, Nobuyuki Kawai, Atsumasa Yoshida, T.Sakamoto, Y. Shirasaki,
M. Suzuki, T. Tamagawa, K. Torii, Y. Nakagawa, R. Satoh, Y. Urata, T. Yamazaki
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Fig. 2.1 { Photo d'un laneur Pegasus sous son avion porteur qui mis sur orbite HETE-2 ave
sues le 9 Otobre 2000
and Y. Yamamoto.
{ Le Centre d'Etude Spatiale des Rayonnements (CESR), a Toulouse.
Le CESR a fournit le deteteur de rayon gamma, FREGATE.
Gilbert Vedrenne, Mihel Niel, Jean-Franois Olive, Mihel Boer, J-P Dezalay.
{ Le Laboratoire d'Astrophysique, de Toulouse.
Jean-Lu Atteia, C. Barraud.
{ The Los Alamos National Laboratories (LANL): Edward E. Fenimore, Mark Galassi,
T. Donaghy.
{ The University of Chiago: Donald Q. Lamb, Carlo Graziani.
{ The University of California, Berkeley Spae Sienes Laboratory (SSL): Kevin Hur-
ley, J. Garrett Jernigan.
{ The University of California, Santa Cruz (UCSC): Stanford Woosley.
{ Consiglio Nazionale delle Rierhe (CNR), Italie: Graziella Pizzihini.
{ Centre Nationale d'Etudes Spatiales (CNES), Toulouse Frane: Jean-Lu Issler.
{ Eole Nationale Superieure de l'Aeronautique et de l'Espae (Sup'Aero), Toulouse,
Frane: Christian Colongo
HETE-2 est un satellite d'observation en orbite equatoriale ave une inlinaison de
1,9 degres, un perige a 595 km et une apogee a 635 km. La partie gauhe de la gure
2.2 outre le fait qu'elle permet de visualiser l'orbite de HETE, indique les positions des
dierentes stations au sol ave lesquelles le satellite ommunique. Il existe deux sortes de
stations, les stations prinipales (en gros arre sur la gure) qui sont au nombre de trois
et qui servent au rapatriement des donnees et les stations seondaires (en petits arres)
qui permettent au satellite de transmettre les informations relatives aux delenhements
telles que le type de delenhement, le temps et la position de l'evenement.
La diretion de pointage de HETE-2 est anti-solaire ave un dealage pouvant aller
jusqu'a 50 degres (gure 2.2 a droite) et le satellite est don soumis a un yle jour-nuit. En
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Fig. 2.2 { La gure de gauhe montre la loalisation de HETE-2 le 3 juin 2004. On peut vi-
sualiser son orbite autour de la terre et distinguer les dierentes stations disseminees le long
de l'equateur. Le point et les limites representent le soleil et la limite jour nuit. Le shema de
droite explique le yle jour nuit de HETE-2 du^ a la position anti-solaire du satellite.
Fig. 2.3 { Ces deux gures montrent a gauhe HETE-2 dans son ensemble et a droite vu du
dessus. On peut distinguer les trois instruments, FREGATE, la WXM, la SXC, ainsi que les
panneaux solaires.
eet, lorsque HETE-2 regarde la terre et ne peut pas deteter de sursauts dans son hamp
de vue, les instruments sont eteints et les batteries se rehargent via des panneaux solaires.
Puisque HETE-2 est pointe anti-solaire, son hamp de vue derive le long de l'eliptique
a un taux d'environ un degre par jour, ouvrant ainsi annuellement une grande partie du
iel (gure 2.4 de gauhe).
HETE-2 est un petit satellite dont les dimensions sont un metre en hauteur et un
demi-metre de diametre. La gure 2.3 montre une vue d'ensemble du satellite a gauhe
et une vue du dessus a droite sur laquelle on peut distinguer les trois instruments dedies
a l'etude des sursauts gamma:
1. Les quatre deteteurs de rayons gamma onstituant FREGATE (FREnh GAmma
TElesope), sont sensibles aux photons de 6 a 400 keV ave un hamp de vue de
4 steradians (la gure 2.4 a droite montre les dierents hamps de vue des instru-
ments). FREGATE avertit en temps reel de la detetion d'un sursaut gamma et
mesure les variations temporelles ainsi que les spetres des dierents evenements
detetes.
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Fig. 2.4 { La gure de gauhe represente le hamp de vue de HETE-2 le 5 Juin 2001 derivant
le long de l'eliptique et elle de droite les dierents hamps de vue des trois instruments (le
4 juin 2004): en noir FREGATE, en bleu et rouge plein la WXM et en pointille la SXC. Les
points representent les positions des dierentes soures X et gamma onnues.
2. Situes au entre du satellite, les deux gros deteteurs de rayons X a grand hamp de
vue de la WXM (Wide eld X-ray Monitor) sont sensibles dans la gamme d'energie
de 2 a 25 keV ave un hamp de vue de 1.8 steradians. La WXM a une bonne
resolution en energie et fournit une loalisation en temps reel des sursauts gamma a
10
0
d'ar.
3. Les deux ameras CCD de la SXC (Soft X-ray Camera) sont sensibles aux rayons
X mous dans la gamme d'energie de 0.5 a 10 keV ave une tres bonne resolution en
energie, une loalisation a 1
0
d'ar et un hamp de vue de 0.9 ster.
Lorsqu'un sursaut est detete, toutes les informations sont transmises dans un pre-
mier temps aux stations puis au entre de ontro^le de HETE-2 au MIT et enn les oor-
donnees sont distribuees en temps reel aux observateurs gra^e au reseau GCN (gure 2.5
de gauhe). Si les oordonnees du sursaut ne sont pas preises, elles peuvent e^tre aÆnees
gra^e a l'Inter-Planetary-Network (IPN) qui reupere les oordonnees des dierents satel-
lites en ativite et alule les positions par triangulation. La gure 2.5 de droite illustre la
methode: haque paire de satellite (S1 et S2 par exemple) fournit un anneau des diretions
possibles d'arrivee du sursaut dont le entre est deni par le veteur forme par les deux
satellites, et dont le rayon depend de la dierene entre les temps d'arrivee divisee par la
distane entre les deux satellites. En utilisant les donnees de plusieurs satellites, on est
alors apable de fournir des oordonnees preises aux observateurs.
2.1.2 FREnh GAmma ray TElesope: FREGATE
FREGATE [7℄ est onstitue dun boitier eletronique et de quatre deteteurs iden-
tiques, l'instrument a un poid de 14 kg et onsomme une puissane eletrique de 9 watts.
Contrairement aux autres instruments de HETE-2, FREGATE ne peut pas loaliser les
sursauts, le seul moyen de reonna^tre si un sursaut est dans le hamp de vue est de om-
parer les oups dans les dierents deteteurs. Je derirai ette methode dans le hapitre
3.5. Les quatre deteteurs ont une surfae identique de 40 m
2
, e qui fait une surfae
totale de 160 m
2
et un grand hamp de vue (4 steradians). FREGATE ouvre une gamme
d'energie omprise entre 6 keV et 400 keV, son seuil en energie est don assez bas. Un
deteteur est onstitue d'un ristal NaI dope au Thalium (de 71 mm de diametre et 10
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Fig. 2.5 { La gure de gauhe shematise le reseau GCN [12℄ et elle de droite la methode de
triangulation utilisee par l'IPN [66℄ pour aluler les positions des sursauts a partir de plusieurs
satellites.
mm d'epaisseur) et d'un photomultipliateur (voir gures 2.17). Le ristal est reouvert
par une fene^tre de Beryllium de 0.8 mm d'epaisseur qui le protege de la lumiere ambiante
et onserve la sensibilite a basse energie (la transmission de la fene^tre est superieure a 65%
a 6 keV). Les modules eux sont en partie reouverts par un blindage onstitue de plomb,
de tantale, d'etain et de uivre. Ce boulier absorbe les photons des sursauts qui arrivent
ave un angle superieur a 70
Æ
et protege FREGATE des rayonnements qui arrivent sur
le ote ou sur l'arriere des deteteurs tels que les sursauts solaires. Les deteteurs et leur
eletronique ont une resolution temporelle de 6:4s et un temps mort de 10s. Ils pointent
dans la me^me diretion et fontionnent independemment les uns des autres. Deux soures
radioatives de Barium 133 sont utilisees a bord pour la alibration des deteteurs. Ces
soures emettent deux raies d'emission a 81 keV et 356 keV ave une periode de 10.5 ans.
Il existe deux modes de fontionnement des deteteurs: le mode ontinu, pendant lequel
les donnees sont reueillies en permanene et le mode burst, qui suit un delenhement.
Ce mode fournit un resume des delenhements ainsi que les donnees spetrales et tem-
porelles de tous les photons qui proviennent du sursaut.
Quatre bandes d'energie ont ete denies pour les deteteurs de FREGATE:
bande A: 6-40 keV
bande B: 6-80 keV
bande C: 32-400 keV
bande D: > 400 keV
L'eletronique de FREGATE genere 6 types de donnees. Les donnees hk et spy sont
generees en permanene, les th et sp sont generees pendant la nuit lorsque le deteteur
fontionne et les donnees tr et ph sont generees lorsqu'il y a un delenhement:
1. Donnees \housekeeping" hk qui sont produites en ontinuite et qui preisent l'etat
des deteteurs (temperature, tension).
2. Donnees spy: elles produisent un hier qui derit le mode de fontionnement de
l'instrument (mode OFF, ON, BURST).
3. Un historique du omptage (donnees th) dans les quatre bandes d'energie de FRE-
GATE ave une resolution temporelle de 160 ms. Ces donnees sont produites lorsque
les deteteurs fontionnent: la nuit. La gure 2.6 en haut a gauhe represente les
donnees th pour GRB 030725.
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4. Les spetres en energie repartis dans 128 anaux (donnees sp) pour haque deteteur.
Ces donnees sont produites lorsque les deteteurs fontionnent: la nuit. Chaque
spetre a une duree de 5.24 s. La gure 2.6 en haut a droite montre un exemple
de ourbe de lumiere pour les donnees spetre (128 anaux). On remarque que
la resolution temporelle est nettement moins preise que pour les autres types de
donnees. Neanmoins la resolution spetrale permet de produire des spetres onti-
nuellement pour tous les types d'evenements detetes par FREGATE.
5. Les donnee tr donnent un resume omplet d'un delenhement, preisent les deteteurs
qui ont delenhe, la gamme d'energie, l'intervalle de temps, le temps du delenhement.
6. Les donnees photons (donnees ph) sont produites a haque delenhement pour
haque deteteur et sont onstituees de 65 000 photons par deteteur, araterises
par leur temps d'arrivee et leur energie. Les spetres en energie sont repartis dans
256 anaux et la resolution temporelle est de 6:4s. La gure 2.6 du bas illustre
e type de donnees. Dans e as, les photons sont regroupes par paquets de 200
dans toute la gamme d'energie. Ce type de donnees, produites seulement dans le as
d'un delenhement, permet d'obtenir une exellente resolution tant en temps qu'en
energie.
Historique du omptage (th) Donnees spetres (sp)
Donnees photons (ph)
Fig. 2.6 { Ces gures montrent les ourbes de lumiere des trois dierents types de donnees
generees par FREGATE pour le sursaut GRB 030725. Elles orrespondent toutes a une duree
de  100{200 s, integree dans toute la gamme d'energie (pour les donnees sp et ph). En haut a
gauhe les donnees th provenant de l'historique de omptage ave une resolution temporelle de
160 ms. En haut a droite les donnees spetres sp ave une resolution temporelle de 5.24s. En
bas les donnees photons ph onstituees de tous les photons regroupes par paquets de 200.
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Deroulement typique d'un delenhement de FREGATE
Le delenhement se fait dans deux gammes d'energie: la bande B (6{80 keV) et la
bande C (32{400 keV), et sur quatre intervalles de temps t: 20ms, 160ms, 1.3s et 5.2s.
Un delenhement a lieu lorsque le taux de omptage mesure pendant t depasse d'un fa-
teur k les utuations dues au bruit mesure en moyenne pendant t durant les dernieres
T seondes. T et k sont des parametres ajustables, T  30s et k est ompris entre 4 et
18.
Lorsqu'un delenhement a lieu, FREGATE ommene a enregistrer les donnees ph. L'en-
registrement s'arre^te soit lorsqu'une duree de 80s apres le delenhement est atteinte soit
lorsque le nombre de photons enregistres par deteteur depuis le delenhement atteint
56 000 (65000   8000). En eet, 8 000 photons par deteteur sont memorises avant le
delenhement.
A haque orbite les donnees enregistrees sont rapatriees au MIT via les trois stations
primaires en relation ave HETE-2.
2.1.3 La Wide eld X-ray Monitor WXM
La WXM est situee au entre du satellite (gure 2.3 de droite). C'est l'instrument qui
fournit les positions instantanees des sursauts gamma [68℄. Elle est onstituee de quatre
ompteurs proportionnels (PSPC) assoies a deux masques odes unidimentionnels situes
187 mm au-dessus des PSPCs. Les masques sont onstitues d'aluminium (0.5 mm) plaque
d'or (50.8 m). Il y a deux unites de ompteurs appelees amera X et amera Y qui ont
haune deux PSPCs (XA XB pour la amera X et YA YB pour la amera Y). L'orien-
tation de la amera X est perpendiulaire a elle de la amera Y et les loalisations dans
les deux unites sont determinees separement. Un PSPC est onstitue de trois ls d'anode
en bre de arbone de 10m de diametre et de 120 mm de longueur. Le ompteur est
divise en une ouhe superieure ave les trois anodes et une ouhe inferieure appelee
ouhe veto. Cette ouhe permet de distinguer les partiules hargees des photons X. Les
ompteurs sont remplis de 97% de xenon et 3% de dioxyde de arbone. Une fene^tre de
beryllium de 100m est plaee devant le deteteur.
LaWXM sert aussi a la detetion des sursauts gamma. Il existe 68 riteres de delenhement
ave des intervalles de temps variant de 80ms a 27s et des seuils de delenhement variant
de 4.7 a 8 sigma.
L'eletronique de la WXM genere omme dans le as de FREGATE 6 types de donnees:
1. Donnees \housekeeping" hk qui sont produites en ontinuite et qui preisent l'etat
de la struture, la temperature, tension de l'eletronique de bord (equivalentes aux
donnees hk de FREGATE).
2. Donnees RAW denissent l'etat de l'instrument et la alibration en energie.
3. Un historique du omptage (donnees th) dans quatre bandes d'energie 2{5 keV, 5{10
keV, 10{17 keV et 17{25 keV ave une resolution temporelle de 1.2s (equivalentes
aux donnees th de FREGATE).
4. Donnees POS donnent l'histogramme des positions dans deux gammes d'energie
(2{7 keV et 7{25 keV) ave une resolution temporelle de 6.6s.
5. Les spetres en energie (donnees PHA) pour haque l d'anode. Chaque spetre a
une duree de 4.9s (equivalentes aux donnees sp de FREGATE).
6. Les donnees photons (donnees TAG) sont produites a haque delenhement. Les
photons sont enregistres ave leur temps, energie et position (equivalent aux donnees
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ph de FREGATE ave la position en plus).
Lorsqu'un sursaut delenhe FREGATE ou laWXM, deux histogrammes des positions
des ameras X et Y pour les regions temporelles du signal et du bruit de fond sont extraits
puis la soustration des deux regions est omparee aux modeles de simulation Monte Carlo
a tous les angles d'inidene. Lorsque le rapport signal sur bruit est suÆsamment grand,
le meilleur ajustement est alors obtenu pour les oordonnees du sursaut. Les oordonnees
de la WXM sont ensuite onverties en oordonees elestes en utilisant les informations sur
l'altitude du satellite. L'erreur sur les positions alulees a bord est de 10
0
et de 6
0
pour
elles alulees au sol. Malheureusement, un disfontionnement de la fene^tre de Be (sans
doute due a une mirometeorite ou a des debris spatiaux) a ause la fuite du gaz de la
amera YB en janvier 2003. La amera a ete perdue, diminuant l'eÆaite de la WXM.
2.1.4 La Soft X-ray Camera SXC
La SXC est l'instrument qui fournit une position plus preise des sursauts gamma
[138℄. Elle est onstituee de ameras CCD sensibles a l'optique et aux rayons X et de
masques odes unidimensionnels ns (faits de 99% d'or ave de l'aier). Le masque se
trouve a 95 mm au-dessus des CCD, il est onstitue de 2100 elements de 45m haun.
Suite a une augmentation de la densite d'oxygene atomique a l'altitude de vol de HETE-
2, ausee par d'intenses sursauts solaires, les ltres plastiques protegeant la SXC furent
endommages, et la moitie de haque CCD n'est plus protegee du rayonnement visible. La
SXC ne fontionne don plus durant les phases brillantes de pleine lune.
La proedure de loalisation des sursauts est limitee a la region fournie par la WXM. La
preision des loalisations fournies par la SXC est de 1
0
en temps reel et 50
00
a bord (ontre
6
0
pour la WXM).
2.1.5 Evenements detetes par HETE-2
HETE-2 observe le iel dans une gamme d'energie qui s'etend de 2 keV a 400 keV.
Son objetif prinipal est la detetion et la loalisation dans un delai tres bref des sursauts
gamma. Pour ela, il faut pouvoir dierenier rapidement un sursaut gamma des autres
partiules suseptibles de delenher les instruments. Je presente dans ette partie les
dierents evenements transitoires, autre que les sursauts gamma, observes par HETE-2.
La plupart de es evenements sont tres interessants a etudier, d'ou l'utilite des donnees
sp qui fournissent des spetres ontinu^ment.
Les Soft Gamma Repeaters SGRs
Les SGRs sont une lasse a part de soures transitoires de haute energie. Ce sont des
etoiles a neutrons fortement magnetisees, ou magnetars. Ces magnetars ont des periodes
de forte ativitee qui durent de quelques jours a quelques mois. Durant es periodes, ils
emettent entre quelques sursauts et plusieurs entaines de sursauts dans toutes les dire-
tions (la frequene peut atteindre jusqu'a plusieurs sursauts par heure). On onnait au-
jourd'hui  5 soures de SGRs: SGR 0525-66, SGR 1801-23, SGR1627-41, SGR 1900+14
et SGR 1806-20, seulement les deux dernieres ont ete observees par HETE-2. Les sur-
sauts des SGRs durent typiquement quelques diziemes de seonde, presentent une tres
forte variabilite et omme les GRBs n'ont pas de ourbe de lumiere typique. La gure
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2.7 montre par exemple la ourbe de lumiere de deux sursauts de SGR 1900+14 detetes
par FREGATE a quelques jours d'intervalle. Le sursaut de gauhe detete le 28 juin 2001
est araterise par un pi large qui dure 0.25 s ave une forte variabilite a petite ehelle.
Le sursaut de droite, detete le 2 juillet 2001, se araterise pluto^t par une montee tres
rapide et une deroissane plus lente ave une forte variabilite a petite ehelle. Ce sursaut
dure  4 s et 'est le plus important detete par FREGATE.
Fig. 2.7 { sursauts emis par SGR1900+14 a quelques jours d'intervalles.
Les observations de FREGATE ont montre que les spetres des SGR sont ajustables
par un modele ompose de deux lois de orps noir, dont la premiere a une temperature
typique de kT
1
 4 keV et la seonde de kT
2
 10 keV. La gure 2.8 montre le spetre en
energie en E
2
N(E) du sursaut du 2 juillet 2001 provenant de SGR 1900+14. Ce spetre
est parfaitement ajustable par deux lois de orps noir de temperatures kT
1
= 4:4  0:1
keV et kT
2
= 9:9 0:3 keV. Il faut aussi noter que les SGRs emettent la plupart de leur
energie en-dessous de 150 keV alors que les sursauts gamma peuvent emettre pour les plus
energetiques jusqu'a quelques MeV. Les sursauts des SGRs sont don dierentiables des
sursauts gamma par leur position qui est onnue, leur ourbe de lumiere et leur spetre.
Fig. 2.8 { Spetre en energie du sursaut de SGR 1900+14 du 2 juillet 2001. Ce spetre est
ajustable par un modele ompose de deux lois de orps noir de temperature kT
1
= 4:4 0:1 keV
et kT
2
= 9:9 0:3 keV.
Cei est un resultat important sur les SGRs, qui a pu e^tre mis en evidene par l'etude
des donnees de HETE-2 [101℄. De plus, la seonde loi de orps noir pourrait e^tre assoiee
a un reball a la surfae de l'etoile a neutrons qui aurait un rayon de  5  6 km et une
temperature typique de  11 keV.
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La bonne resolution spetrale de FREGATE et sa gamme d'energie etendue per-
mettent don d'etudier preisement d'autres phenomenes de haute energie que les sursauts
gamma.
Les sursauts X: X-Ray Bursters
Les sursauts X ontrairement aux sursauts gamma proviennent de soures onnues
et leur meanisme d'emission est bien ompris. Les premieres soures de sursauts X (ou
bursters X) ont ete deouvertes dans les annees 1960 par des missions ameriaines. Depuis,
de nombreuses experienes les etudient: RXTE, XMM, CHANDRA . . . Les bursters X les
plus lumineux de la galaxie sont lies a des etoiles a neutrons. Ces objets ultra-ompats
sont le residu de l'evolution des etoiles massives. Lorsque l'etoile a neutrons se trouve dans
un systeme binaire serre, la matiere du ompagnon est attiree par le residu ompat vers
lequel elle tombe progressivement en spiralant, formant un disque d'aretion. L'energie
gravitationnelle est telle au voisinage de l'etoile a neutrons que la matiere y est hauee
a des entaines de millions de degres. Ces objets sont ainsi visibles jusqu'a la limite du
domaine  (100 keV).
Fig. 2.9 { Figure presentant une arte du iel en rayons X sur laquelle on remarque que les
soures X sont reparties sur le plan galatique.
Ces soures X sont extremement variables. Lorsque la matiere tombe enn sur l'etoile
a neutrons, elle est hauee, et emet des rayons X de plus basse energie. Dans ertains
as, ette matiere aumulee a la surfae de l'etoile peut donner lieu a un phenomene de
fusion thermonuleaire explosive, onduisant a une emission X tres intense mais de ourte
duree d'environ une dizaine de seondes: 'est e phenomene que l'on appelle sursaut X.
Les soures X suivent une distribution de type galatique groupee vers le entre de la
galaxie omme le montre la arte de la gure 2.9 a droite.
Le meanisme prinipal onduisant a l'emission de rayons X est le rayonnement ther-
mique d'un gaz tres haud. Si e gaz est opaque a son propre rayonnement, le spetre en
energie est ontinu et lisse et araterise par un spetre de orps noir.
Les soures de sursauts X, par leurs variations temporelles rapides, sont detetees et
delenhent FREGATE et laWXM. Neanmoins, les sursauts X (XRBs) sont dierentiables
des sursauts gamma par leur position qui est onnue, leur ourbe de lumiere et leur spetre.
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Fig. 2.10 { Courbe de lumiere a gauhe du sursaut X du 4 fevrier 2001: XRB010204. Ce sursaut
est partiulierement brillant et provient de la soure 4U0614+091. Son spetre en energie est
montre a droite. Le spetre est ajustable ave un modele de loi de orps noir.
Les soures X galatiques: SCO X-1
Il existe, en plus des bursters X, de nombreuses soures galatiques de rayons X.
Ces soures sont onnues et etudiees depuis longtemps par les me^mes missions itees
dans le paragraphe preedent. Sorpius X-1 (SCO X-1) est la soure de rayons X la plus
puissante du iel apres le Soleil. Situee dans la onstellation du Sorpion, a une distane
d'environ 9000 annees-lumiere de la Terre, elle a ete deouverte par un des premiers vols
de fusees sientiques, en juin 1962. Elle est presente dans le hamp de vue de FREGATE
de Avril a Juillet. La gure 2.11 montre la ourbe de lumiere de FREGATE dans les
bandes A et C pendant la periode d'ativite de SCO X-1. Cette forte ativite est visible
dans les trois dernieres orbites de la bande A, mais on peut remarquer qu'elle n'a auune
inuene sur les hautes energies (bande C). En raison de ette ativite, et an de limiter
les delenhements dus a SCO X-1, les seuils de delenhement de FREGATE dans la
bande B sont augmentes lorsque SCO X-1 est dans le hamp de vue.
Fig. 2.11 { Courbe de lumiere de FREGATE durant 9 orbites dans deux gammes d'energie, en
haut la bande A (6{40 keV) et en bas la bande C (30{400 keV). Durant ette periode, SCO X-1
presente une forte ativite qui est lairement visible dans les 3 dernieres orbites. On peut aussi
remarquer que SCO X-1 n'a auune inuene dans les hautes energies (ourbe du bas). Les trois
pis ourts dans les orbites 2 et 3 dans la bande A sont des X-Ray Bursts.
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L'Anomalie Sud Atlantique SAA et l'Anomalie Equateur
La terre est entouree par un hamp magnetique dipolaire, qui piege les partiules
ionisees le long de lignes de hamp magnetique. Ces lignes sont onnees dans une avite,
la magnetosphere de la terre qui forme des eintures de radiation ou eintures de van Allen
dans lesquelles les partiules sont piegees. La einture interieure, situee entre environ 
400 km et 10000 km, ontient prinipalement des protons ave des energies de plus de 10
MeV et des eletrons pieges apres les grandes eruptions solaires. C'est une population assez
stable mais sujette a des perturbations oasionnelles dues aux orages geomagnetiques,
et qui varie ave le yle solaire de 11 ans. Il existe neanmoins une region au-dessus de
l'Oean Atlantique au large de la o^te bresilienne ou, en raison du dealage entre les
axes geographiques et magnetiques de la terre, la einture interieure atteint une altitude
minimum d'environ 250 kilometres. Pour les satellites ayant des orbites inlinees entre 35
et 60 degres et des altitudes de quelques entaines de kilometres, ette singularite, appelee
Anomalie de l'Atlantique Sud (SAA) devient importante. En eet les satellites traversent
alors periodiquement ette zone et sont ainsi a haque passage, pendant quelques minutes
exposes a un ux plus important de rayonnement, rayons osmiques, partiules hargees
qui peuvent alors atteindre les ouhes basses de l'atmosphere. Les deteteurs sensibles a
es partiules hargees sont don regulierement arretes lors des passage au-dessus de la
SAA.
Fig. 2.12 { A gauhe, l'image de l'endroit relatif de la SAA determine par les donnees du satellite
ROSAT [125℄ . A droite, dierentes ourbes de lumiere de FREGATE, dans lesquelles on peut
distinguer les signatures des eletrons et des protons aptures lors du passage au-dessus de la
SAA. La ourbe superieure est representee dans la bande B. Les grands pis visibles dans ette
bande sont dus aux eletrons aptures quelques instants avant que FREGATE ne detete les pis
dus aux protons de l'Anomalie de l'Atlantique Sud dans la bande D (ourbe du bas).
Le as de HETE-2 est dierent puisque son inlinaison n'est que de 1.9 degres. On
detete neanmoins failement es passages au nord de la SAA. La gure 2.12 de droite
montre la ourbe de lumiere dans la bande B (en haut) et D (en bas). Le signal dans la
bande D montre les signatures des protons de la SAA. La ourbe du haut presente quant
a elle des pis qui ne sont pas dus a la SAA mais aux eletrons detetes quelques instants
avant de rentrer dans la SAA au moment du passage dans les eintures de radiation [133℄.
Ces evenements ont l'air de dependre fortement de l'ativitee solaire. Ils restent ependant
enore mal ompris et omme les protons de la SAA, ils sont suseptibles de delenher
FREGATE ou la WXM.
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L'ativite solaire
Le 28 otobre 2003, une des plus puissantes eruptions solaires a ete observee et a
provoque une tempe^te magnetique qui a atteint la Terre le lendemain. Cette eruption
solaire a emis un jet massif de partiules (protons et eletrons) voyageant a environ 2 000
km/seonde qui ont provoque un orage radio dans l'ionosphere s'etendant de 50 km a
quelques entaines de kilometres d'altitude. Ces partiules ont ete detetees par HETE-2
qui a vu son nombre de oups reus augmenter onsiderablement. La gure 2.13 de gauhe
presente le nombre de oup detetes par FREGATE dans la gamme d'energie 7{80 keV
pendant ette periode de forte ativite ompare a un jour \normal" a droite. On peut
remarquer que pendant la periode d'ativite le nombre de oups a atteint  65000 oups
par seonde alors que typiquement, FREGATE detete dans ette gamme d'energie un
nombre moyen de 1300 oups par seonde.
Fig. 2.13 { Nombre de oups detetes par FREGATE dans la gamme d'energie 7{80 keV, a
gauhe pendant la forte ativite n Otobre 2003 due a une puissante eruption solaire omparee
a une ativite normale a droite.
Les hautes tensions de FREGATE sont eteintes a haque orbite durant le day time,
lorsque HETE-2, dans sa onguration anti-solaire, regarde la terre. Cependant a ertaines
oasions, il est interessant d'avoir la terre dans le hamp de vue de HETE. Le seuil de
delenhement relativement bas de FREGATE le rend alors sensible aux sursauts solaires
diuses par l'atmosphere terrestre. Il arrive aussi de deteter de tels sursauts en debut
ou en n d'orbite. La gure 2.14 montre un sursaut solaire detete par HETE-2. On peut
remarquer que pendant ette periode les hautes tensions n'etaient pas mises en veille et
on observe don a haque orbite l'oultation de la terre.
L'ativite solaire peut don provoquer des perturbations importantes sur les ourbes
de lumiere enregistrees par HETE-2 et delenher les dierents instruments.
Les parasites
Certains delenhements peuvent e^tre dus a des parasites dans les deteteurs ou a des
utuations statistiques du bruit de fond. Il arrive que ertaines utuations soient assez
importantes pour delenher HETE-2.
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Fig. 2.14 { Un sursaut solaire diuse par l'atmosphere terrestre et detete par HETE-2
2.2 Traitement des donnees
Apres avoir vu le fontionnement de HETE-2 et de ses divers instruments, je presente
le traitement des donnees de FREGATE. Je ommene par une introdution generale de
l'analyse spetrale en astronomie X et , ainsi qu'une desription generale d'un deteteur
type FREGATE et de son fontionnement. Je presente ensuite le traitement que l'on
applique aux donnees brutes an qu'elles soient exploitables par le logiiel de traitement
spetral XSPEC.
2.2.1 Astronomie X et 
L'astronomie des rayons X de haute energie et des rayons  est aujourd'hui qualiee
d'astronomie de l'extre^me. Extre^me pare que les energies des photons X et  les rendent
diÆilement detetables lorsque leurs energie sont, souvent superieur a 30 keV. Ces pho-
tons, issus pour la plupart d'emission de nature non-thermique (synhrotron, ompton-
inverse...), ont des energies telles qu'ils sont diÆilement observables. Tout d'abord pare
que notre atmosphere onstitue un eran totalement opaque au rayonnement gamma,
puis pare leurs energies sont tellement grandes que la matiere les peroit plus omme des
projetiles que omme une onde que l'on peut reehir ou foaliser.
Les interations:
Les interations physiques des photons gamma ave la matiere, permettant de les deteter
sont diverses, et dependent de l'energie des photons. Entre quelques dizaines de keV et
quelques MeV, e sont l'eet photoeletrique et la diusion ompton qui sont dominants,
et a plus haute energie la reation de paires. Ce dernier eet ne rentre pas en ompte dans
les deteteurs de FREGATE dont la gamme d'energie est omprise entre 6 et 400 keV.
Eet photoeletrique: Un photon gamma inident interagit ave un eletron d'une
orbitale interne d'un atome du milieu, l'eletron (appele photo-eletron) est expulse
ave toute l'energie du photon inident moins l'energie de liaison de l'eletron et
le photon inident est ompletement absorbe. Pour qu'il y ait ionisation, il faut
que l'energie du photon inident soit superieure a l'energie de liaison de l'eletron.
La diretion du photo-eletron depend de la diretion et de l'energie du photon
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Fig. 2.15 { Shema expliquant l'eet photoeletrique [102℄.
inident et onnaissant es dernieres, on peut aluler des distributions d'energie
et de diretion du photo-eletron. L'atome, lui, est exite et emet un photon de
uoresene (voir gure 2.15). Cet eet est l'eet dominant a l'uvre dans le prinipe
de detetion des rayons gamma par FREGATE.
Diusion ompton: C'est l'interation d'un photon ave un eletron libre ou peu lie
(voir gure 2.16). Le photon ne ede qu'une partie de son energie a l'eletron, et est
devie de son trajet initial ave une energie plus faible. L'eletron lui est ejete dans
une autre diretion ave une energie variant suivant l'angle de sa trajetoire. On
peut alors omme dans le as preedent aluler, en fontion de l'energie du photon
inident, des distributions angulaires et d'energie de l'eletron ejete.
Fig. 2.16 { Shema expliquant la diusion Compton [102℄.
Eet de paire: Par interation ave le hamp eletrique qui regne au voisinage d'un
noyau atomique, un photon d'energie E
0
> 2m
e

2
ree une paire eletron-positron.
Cet eet n'est ependant dominant qu'a tres haute energie (a partir de  2 MeV)
et est don negligeable dans le as de FREGATE.
Du photon inident au spetre
Un deteteur, tel que un des quatres onstituant FREGATE presente sur la gure 2.17
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du haut, est deompose en deux partie: le ristal sintillant qui est la base du deteteur
et qui permet de deteter les photons inidents provenant de la soure etudiee et le pho-
tomultipliateur (PM) qui permet de olleter l'emission lumineuse produite dans le
ristal par suite de l'energie deposee par les photons inidents, de les transformer en une
impulsion eletrique et d'amplier elle-i. Au moment de la reonstrution des spetres,
on utilise la matrie de reponse du deteteur an de retrouver l'energie du photon
inident a partir de l'energie deposee dans le ristal.
Fig. 2.17 { En haut, shema du d'un deteteur de FREGATE: ristal et photomultipliateur [7℄.
En bas le fontionnement general d'un photomultipliateur [22℄.
Le ristal sintillant: Un ristal sintillant, omme eux utilises pour FREGATE,
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transforme une partie de l'energie deposee par les photons inidents de haute energie en
photons visibles qui sont olletes dans le photomultipliateur. Le ristal de FREGATE
est onstitue d'iodure de sodium (NaI) dope au thalium (Tl). Les photons inidents in-
teragissent ave le deteteur soit par eet photo-eletrique, soit par eet ompton. Les
eletrons issus de l'eet photo-eletrique emportent ave eux toute l'energie du photon
inident (moins leur energie de liaison) alors que eux issus de la diusion ompton n'em-
portent qu'une partie de l'energie du photon inident. Ces eletrons vont ensuite avoir une
ertaine trajetoire dans le milieu en fontion de la densite du milieu puis transmettre
leur energie aux atomes du ristal. Ces derniers sont alors exites et vont sintiller en
emettant des photons visibles. Ces photons visibles traversent le ristal sans interagir et
sont detetes par un photomultipliateur. Les photons de uoresene (issus de l'eet
photoeletrique) et eux diuses par eet ompton peuvent eux soit sortir du ristal et
e^tre perdus soit reinteragir ave le ristal, produire d'autres eletrons et faire sintiller le
ristal.
Les interations au sein d'un ristal tel que elui utilise pour FREGATE sont don nom-
breuses, et il est important de onna^tre parfaitement la reponse du ristal pour pouvoir
distinguer orretement les residus des interations (sintillation) issus des photons ini-
dents, de uoresene et eux de diuses. C'est pour ela que de nombreuses simulations
sont eetuees sur le deteteur an de determiner la matrie de reponse (voir paragraphe
suivant) qui permet a partir des hauteurs des impulsions mesurees a la sortie du photo-
multipliateur de retrouver l'energie des photons inidents. Les deteteurs de la WXM
utilisent les me^mes proessus d'interation que eux de FREGATE a l'exeption du mi-
lieu du deteteur qui dans le as de FREGATE est le ristal NaI(Tl), et dans elui de la
WXM, est un gaz de Xenon.
Le photomultipliateur (PM):
La gure 2.17 du bas derit le fontionnement d'un photomultipliateur. Une haute tension
est appliquee a la athode, aux dynodes et a l'anode, de telle sorte que tous es elements se
trouvent a des tensions dierentes roissantes. Lorsqu'un photon visible issu de la sintilla-
tion du ristal arrive sur la athode, un eletron y est emis par eet photoeletrique. Du^
a la tension, et eletron est dirige et aelere vers la premiere dynode ou il va transferer
son energie par ho ave elle-i. Cei donne naissane a des eletrons seondaires qui
sont emis et aeleres vers la dynode suivante et ainsi de suite. Une asade d'eletrons
est don reee et olletee a l'anode pour donner une impulsion qui sera ampliee et ana-
lysee. Chaque photon visible issu de la sintillation du ristal est ainsi enregistre ave
son energie et son temps. Le ro^le de la matrie de reponse du deteteur est de faire la
orrespondane entre l'energie mesuree a la sortie du PM ave elle du photon inident,
detete par le ristal.
La matrie de reponse:
La matrie de reponse est un element essentiel dans la detetion des rayonnements, elle
permet de faire la orrespondane entre l'energie deposee dans le ristal et elle du pho-
ton inident, provenant de la soure etudiee. Cette matrie est alulee pour toutes les
energies et tous les angles d'inidene possibles. A haque energie et haque angle, une
distribution des diretions et des energies deposees est alulee pour les eletrons ejetes
de haque interation ainsi que les probabilite d'interation et d'ehappement des photons
de uoresene et eux issus de la diusion Compton. La densite du ristal, le milieu en-
vironnant au ristal (le blindage et les autres deteteurs presents sur le satellite), le bruit
issu du satellite sont pris en ompte et alules preisement. De nombreuses simulations
sur le ristal et le satellite sont don eetuees an de reproduire orretement les energies
CHAPITRE 2. ANALYSE DES DONN

EES DE FREGATE/HETE-2 58
des photons inidents. La veriation et alibration de la matrie de reponse se font a par-
tir des observations de soures dont les spetres sont onnus, le Crabe par example (voir
setion suivante). Il est aussi important de verier regulierement que l'energie mesuree est
bien elle du photon inident et elle-i, malgre la alibration de la matrie de reponse,
peut varier. Cette variation est due au gain des instruments qui n'est pas stable. C'est pour
ela que sont plaees sur FREGATE deux soures radioatives qui permettent de verier
que la relation entre l'energie mesuree et la vraie energie du photon inident est bonne.
Cette relation est appele relation anal-energie. On peut ensuite etudier orretement les
dierents spetres des dierentes soures.
L'etude des spetres en energie pour l'astronomie gamma, est partiulierement
interessante, puisque le spetre deonvolue est diretement lie au meanisme d'emission
a l'uvre dans le phenomene. Un as simple par exemple est le meanisme prinipal
onduisant a l'emission X (dans le as des soures de sursauts X) qui est le rayonne-
ment thermique d'un gaz haud. Si e gaz est opaque aux rayonnements, le spetre en
energie est suppose ontinu et lisse, de orps noir. Lorsqu'un spetre de orps noir est
observe, 'est don que l'emission est d'origine thermique: l'etude des spetres en energie
permet de denir le meanisme d'emission. En e qui onerne les sursauts gamma, le
meanisme d'emission n'est enore aujourd'hui pas bien ompris. Le meanisme suppose
par la majorite de la ommunaute est le meanisme d'emission synhrotron (voir hapitre
4) neanmoins, les modeles theoriques peinent enore a reproduire les spetres observes. Il
est don important d'etudier preisement es spetres an de ontraindre au maximum
les modeles theoriques.
2.2.2 Donnees de FREGATE
Lorsque les donnees de FREGATE sont enregistrees par l'eletronique a bord, elles
sont brutes et ne peuvent e^tre diretement utilisables par un logiiel de traitement spetral.
Les traitements a appliquer viennent de diverses orretions neessaires pour prendre en
ompte la reponse de l'instrument, l'angle d'inidene du sursaut, la alibration et.... Je
presente dans ette partie les dierentes orretions qu'il a fallu ajouter a la matrie de
reponse et que l'on applique aux donnees an de les rendre exploitables par XSPEC, le
logiiel de traitement spetral pour donnees X et gamma.
An de reonstituer proprement les spetres des sursauts detetes par un deteteur,
FREGATE par exemple, il est neessaire de onna^tre parfaitement les dierentes a-
rateristiques du deteteur. La matrie de reponse de FREGATE a ete alulee a
partir de simulations Monte Carlo de l'instrument eetuees a l'aide du ode G

EANT au
CERN [100℄. Ce ode prend en ompte la nature des dierents onstituants du satellite et
des deteteurs tels que leur geometrie, la fene^tre de beryllium, le blindage. Les simulations
Monte-Carlo ont ete veriees et testees avant le lanement en utilisant plusieurs soures
radioatives permettant de ouvrir une gamme d'energie de 8 a 1300 keV et ave dierents
angles d'inidene. 30 matries de reponse ont don ete onstituees pour dierents angles
ompris entre 0
Æ
et 72:5
Æ
, par pas de 2:5
Æ
. Neanmoins les matries orrespondant aux
angles superieurs a 60
Æ
ne sont jamais utilisees. En eet, au-dessus d'un angle xe a 60
Æ
on remarque sur la gure 2.18 de droite que la reponse du deteteur varie signiative-
ment pour de petit hangement d'angle et l'aire eetive devient trop petite a toutes les
energies pour reproduire orretement les donnees.
An de verier que la deonvolution des spetres est orrete, on verie la methode
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Fig. 2.18 { Ces deux gures montrent l'aire eetive de FREGATE. A gauhe en fontion de
l'energie pour dierents angles et a droite en fontion de l'angle pour dierentes energies.
en observant une soure onnue, la nebuleuse du Crabe. Le spetre de ette soure est
onnu tres preisement (parametres spetraux et uene), e qui permet de omparer les
spetres observes par FREGATE et eux de la litterature. La deonvolution des spetres
pour les deux types de donnees, spetre (sp) et photon (ph) de FREGATE a ete testee
et veriee [100℄ en utilisant le pulsar du Crabe pour les donnees photons et la nebuleuse
du Crabe pour les donnees spetres (voir la gure 2.19). Ces tests ont ete eetues pour
tous les angles d'inidene. Conernant le pulsar, la periode de pulsation  = 29:832951
Hz et l'indie spetral de la loi de puissane (1:870:13 ave 
2
red
= 1:1 pour 86 dof) sont
en aord ave les mesures de referene. L'indie spetral de la loi de puissane obtenu
pour la nebuleuse (2:16 0:03 ave 
2
red
= 1:19 pour 84 dof) est aussi en aord ave les
mesures de referene.
Une autre etape importante est la alibration en vol des deteteurs an de
ontro^ler le gain des quatres deteteurs. Ce gain varie en eet non seulement a haque
orbite, en fontion de l'orientation du hamp magnetique mais a aussi tendane a dimi-
nuer sur une longue periode. Il est don neessaire de verier regulierement le gain et la
alibration. Cette alibration est eetuee gra^e aux deux soures radioatives de
133
Ba
situees a bord du satellite. Ces deux soures emettent des photons a 81 keV et 356 keV.
Les positions onnues de es raies d'emission permettent de alibrer les deteteurs et de
denir la bonne relation anal-energie pour haque deteteur. Les gures 2.20 de droite
montrent des ajustements du spetre du bruit de fond dans lesquels on peut voir les deux
raies d'emission du baryum a 81 et 356 keV. La gure de gauhe montre le spetre du
bruit de fond dans toute la gamme d'energie de FREGATE dans lequel on peut distinguer
les deux raies.
Probleme de sintillation
Il a fallu inlure dans la matrie de reponse de FREGATE des elements de orretion
dus sans doute a la presene d'une ouhe morte sur les deteteurs. Ce probleme fut mis
en evidene dans les spetres des sursauts intenses sous la forme d'un deit de photons
aux alentours de 40 keV.
Les gures 2.21 du haut montrent les spetres des sursauts GRB 001225, GRB 020813
et GRB 030329 qui sont les trois sursauts les plus intenses detetes par FREGATE. Sur
es gures, un deit de photons est lairement present autour de 40 keV. Une raie
d'absorption dans le spetre fut la premiere solution envisagee pour GRB 001225. En
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Nebuleuse du Crabe Pulsar du Crabe
Courbe de lumiere Spetre de la nebuleuse
du pulsar du Crabe et du pulsar du Crabe
Fig. 2.19 { Ces gures montrent, a gauhe la nebuleuse du Crabe en visible ave FORS sur le
VLT [39℄ et a droite le pulsar du rabe en rayons X ave Chandra [24℄. Le Crabe est la soure qui
a ete utilisee pour alibrer les instruments a bord de HETE-2. Les spetres de es deux objets sont
parfaitement onnus et sont de bonnes referenes pour de nombreux instruments d'observation
X et gamma.
eet, a ette epoque, le phenomene n'etait pas visible dans les spetres des autres sursauts
ainsi que dans eux des SGRs. En partiulier les spetres du sursaut du 2 juillet 2001 en
provenane de SGR1900+14 (voir la gure 2.8) et de GRB 010928 qui etait le sursaut
le plus intense apres GRB 001225 ne presentaient auun deit ou raie. Les gures 2.22
montrent les spetres en oups et les residus (nombre de oups predit par le modele
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Fig. 2.20 { La gure de gauhe montre le spetre du bruit de fond pris pendant 20 minutes.
Les deux raies du Baryum 133 sont visibles a 81 keV et 356 keV. Les gures de droite montrent
l'ajustement des es deux raies qui permettent de determiner la bonne relation anal-energie pour
haque deteteur et haque evenement.
GRB 001225 GRB 020813 GRB 030329
Fig. 2.21 { Trois spetres des sursauts les plus intenses detetes par FREGATE: GRB 001225,
GRB 020813 et GRB 030329. En haut, les spetres ont ete faits avant orretions, on remarque
don bien les deits de photons vers 40 keV. En bas, les spetres orriges. Pour GRB020813 et
GRB 030329, les donnees de la WXM ont ete ajoutees.
soustrait au nombre de oups observe) pour es deux sursauts. Auun trou n'est visible
dans les spetres et les residus sont aeptables. L'etude de ette raie a fait l'objet d'un
poster et d'un proeeding a la onferene qui s'est deroulee a Rome en Septembre 2002
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Gamma Ray Burst in the Afterglow Era: 3rd Workshop (le proeeding est en Annexe).
SGR 1900+14 (2 Juillet 2001) GRB 010928
Fig. 2.22 { Spetre du sursaut du 2 Juillet 2001 en provenane de SGR 1900+14 et spetre de
GRB 010928. On a represente sur es gures le spetre en oup et les residus. Auun deit a
35 keV n'est detetable.
Deux semaines avant le ongres, HETE-2/FREGATE deteta le sursaut GRB 020813,
sursaut aussi intense que GRB 001225 et le spetre de e sursaut presentait le me^me trou a
la me^me energie. On supposa alors que le phenomene etait instrumental et non physique.
An de se onvainre de ette erreur, l'equipe du satellite KONUS qui avait aussi detete
es deux sursauts nous envoya ses spetres qui ne presentaient auune raie (gure 2.23).
Trois solutions instrumentales furent ensuite envisagees:
{ La premiere solution venait du fait que le deit dans les donnees est present autour
de 40 keV, e qui serait en aord ave une possible uoresene de l'iode present dans
le ristal. En eet, lorsque un photon ave une energie superieure a 33 keV (valeur du
niveau d'exitation de l'eletron de la ouhe interieure de l'atome d'iode) interagit
ave un eletron de l'atome d'iode, elui-i est exite, et revient dans son etat stable
en emettant un photon d'energie plus basse. Ce sont des photons de uoresene.
Ces photons peuvent ensuite soit sortir du deteteur et dans e as la ils sont perdus
soit produire un eet photoeletrique dans le photomultipliateur. On a don verie
que le ode GEANT du CERN utilise pour simuler le deteteur, ne sous-estimait
pas ette uoresene.
{ Une autre solution qui pouvait expliquer e deit etait unemauvaise orrespondane
dans la relation anal-energie. En eet, la alibration des deteteurs de FREGATE se
fait a l'aide des raies d'emission a 81 et 356 keV des soures de Barium 133. On peut
don supposer que la alibration faite a haute energie n'est plus orrete aux basses
energies. An de verier ette alibration, nous avons utilise la fene^tre de beryllium
qui empe^he les photons d'energie inferieure a 6 keV de rentrer dans le deteteur.
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GRB 001225 vu par KONUS GRB 020813 vu par KONUS
Fig. 2.23 { Ces gures representent les spetres de GRB 001225 et GRB 020813 vu par KONUS.
Auun deit autour de 40 keV n'est visible. Denitivement e deit etait instrumental.
Nous avons hange la onguration du satellite pour le mettre en mode gain double.
Ce mode permet d'augmenter le gain du photomultipliateur (et don la sensibilite
du deteteur pour les photons de basse energie), le seuil en energie passe don de 7
keV (en gain normal) a 4 keV. Ce mode permet de bien visualiser la oupure a 6
keV due a la fene^tre de beryllium. La gure 2.24 represente un spetre du bruit de
fond pris pendant  100 minutes. On detete l'ation de la fene^tre de beryllium qui
se traduit par une assure en-dessous de 6 keV. Ce test nous a permi de voir que la
relation anal-energie etait orrete a basse energie. Cependant il nous a permis de
nous rendre ompte d'un probleme supplementaire sous la forme d'un derohement
dans les spetres en-dessous de 15 keV. Les gures 2.25 montrent le rapport entre
le nombre de oups observes et le nombre de oups predits par le modele pour les
sursauts GRB 001225 et GRB 030329. Ces gures montrent l'importane du deit
de photons vers 25{30 keV et en-dessous de 15 keV.
{ La derniere solution pour resoudre es deux problemes de deit de photons a 40 keV
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Fig. 2.24 { Spetre du bruit de fond pris pendant  100 mn en gain double qui permet de
distinguer l'ation de la fene^tre de beryllium a 6 keV.
et en-dessous de 15 keV est l'existene d'une ouhe morte non-uniforme a la surfae
des deteteurs. Cette ouhe morte absorbe plus ou moins les photons. Si elle etait
uniformement repartie sur la surfae du deteteur, on n'observerait auun photon a
basse energie. La detetion de photons aux alentours de 8 keV laisse a penser que
ette ouhe est non-uniforme et ne ouvre que partiellement les deteteurs. Une
telle ouhe morte d'environ 50 m qui ouvrirait entre 25 et 30 % des deteteurs
onduit eetivement a 25{35% d'absorption vers 7{8 keV et un peu moins de 10%
vers 30 keV. Independament de l'expliation sur l'origine de ette absorption, nous
avons alule des oeÆients de orretion pour la matrie de reponse. Ce deit a
don ete orrige de maniere empirique, et demande une etude plus approfondie. Les
gures 2.21 du bas montrent les spetres apres avoir applique es orretions. Plus
auun deit n'est detetable.
GRB 001225 GRB 030329
Fig. 2.25 { Ces gures montrent le rapport entre le nombre de oups observe et le nombre de
oups predit par le modele pour les sursauts GRB 001225 et GRB 030329. Ces gures montrent
l'importane du deit de photons vers 30{40 keV et en-dessous de 15 keV.
Traitement
A partir des hiers bruts (hiers FITS du sursaut), on ree don une matrie speique
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a haque deteteur (matrie rsp) et a haque type de donnees ainsi qu'une matrie in-
luant les orretions a basse energie et a  40 keV. On seletionne ensuite les dierents
intervalles de temps pour le sursaut et le bruit de fond auxquels on applique es matries
et on ree deux types de hier (pour l'intervalle de temps du sursaut et le bruit de fond)
onstitue de trois olonnes haun. La premiere olonne ontient les numeros de anaux
en energie, la seonde le nombre de oups dans haque anal et la troisieme les erreurs
sur e dernier nombre. La gure 2.26 montre la representation pour les deux hiers a
gauhe pour l'intervalle omprenant le sursaut, a droite le bruit de fond. On remarque
que es deux gures ont la me^me allure, les photons de basse energie sont plus nombreux
que eux de haute energie.
Fig. 2.26 { Figures representant en absisse les dierents anaux d'energie et en ordonnees le
nombre de oup par anal, a gauhe pour l'intervalle omprenant le sursaut, et a droite pour le
bruit de fond. La largeur des premiers anaux est de 0.8 keV puis 1.6, 3.2, 6.4 keV.
Apres soustration du bruit de fond et appliation de la matrie orrespondant au bon
angle ave XSPEC (voir setion suivante 2.2.5) qui permet de relier les dierents anaux
aux vrais energies, on obtient des spetres, nombre de oups en fontion de l'energie, du
type de eux representes sur la gure 2.21.
2.2.3 Donnees de la WXM
Le traitement des donnees de la WXM se fait de la me^me maniere que elui de
FREGATE. Il y a ependant une etape supplementaire qui onsiste a reonstituer le signal
a partir des donnees issues du masque ode. Il faut ensuite appliquer suessivement la
relation de onversion en energie, la reponse du deteteur qui depend des oeÆients
d'absorption du gaz des PSPC, de la fene^tre de Beryllium, et du boulier thermique. La
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presene du masque ode augmente la preision de la loalisation, mais diminue le rapport
signal sur bruit des donnees de la WXM. Il est alors possible d'ameliorer e rapport en
seletionnant la ombinaison de ls qui donnera le meilleur rapport signal sur bruit.
La alibration de l'instrument, omme dans le as de FREGATE a ete eetuee ave
la nebuleuse du rabe pour tous les angles (voir la gure 2.19) et permet don de faire des
spetres en prenant les donnees de la WXM et de FREGATE ensemble. On obtient alors
des spetres qui ouvrent une gamme d'energie omprise entre 2 keV et 400 keV. Cette
large gamme d'energie a la partiularite de se situer a basse energie nous permettant
d'etudier ave preision la partie basse energie des spetres des sursauts gamma (voir
hapitre 3).
2.2.4 Determination de l'angle d'inidene du sursaut gamma
Les rayons gamma de haute energie sont diÆilement foalisables au moyen de lentilles
ou de miroirs. Pour faire une image d'une ou de plusieurs soures de rayons gamma
sur une portion du iel, on est ontraint d'utiliser la tehnique du masque ode. Elle
onsiste a deteter l'ombre d'un masque troue (de maniere plus ou moins aleatoire) plae
a l'entree du telesope. La gure 2.27 montre un shema de e systeme: le masque ode
(a) reouvre l'ouverture du telesope. Il est onstitue de plaques opaques et de trous,
qui sont repartis de maniere optimale. Le deteteur (b) enregistre l'ombre du masque
projetee par les soures de rayons gamma situees dans le hamp de vue (). A gauhe, la
gure montre, dans le as de deux soures, la superposition des ombres du masque sur le
deteteur. L'ombre sur le deteteur est dealee en fontion de la position des soures dans
le iel. En onnaissant l'orientation du satellite dans l'espae et en analysant les donnees
du deteteur, il est possible de retrouver la position et l'intensite des soures de rayons
gamma.
Fig. 2.27 { Systeme du masque ode utilise pour determiner la position d'une soure de rayons
 [69℄.
Deux as se distinguent dans la determination de l'angle d'inidene d'un sursaut
gamma detete par HETE-2. Soit le sursaut a ete detete par la WXM ou la SXC et
la position fournie est preise. Dans e as, il suÆt de reuperer les oordonnees de la
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WXM ou de la SXC. Soit les oordonnees du sursaut ont ete determinees par l'IPN gra^e
a d'autres instruments (voir setion 2.1.1). Dans e as, il faut onna^tre l'altitude de
HETE-2 qui est plus ou moins antisolaire et en deduire l'angle que fait le sursaut ave la
ligne de visee de HETE-2.
2.2.5 XSPEC: un logiiel de traitement de donnees X et gamma
XSPEC [3℄ est un logiiel de traitement spetral, il a ete onu en 1983 de maniere a
e^tre independant du deteteur et don utilisable par tous pour faire de l'analyse spetrale.
Les donnees telemesures du satellite sont onverties en donnees FITS, lisibles par XSPEC.
A haque lot de donnees orrespond une matrie de reponse. Celle-i prend en ompte
toutes les informations sur la reponse des dierents deteteurs, l'angle ave lequel les
photons ont atteint les deteteurs, les orretions a basse energie et a 40 keV. Pour traiter
un sursaut, XSPEC a don besoin de plusieurs hiers, le hier FITS qui ontient le
spetre orrespondant a l'intervalle de temps du spetre que l'on veut etudier, le hier
FITS pour le spetre du bruit de fond et la matrie orrespondante au bon angle.
Lorsque l'on fait une analyse de spetre, e que l'on herhe a obtenir, 'est le spetre
de la soure f(E) alors que les donnees disponibles sont des oups en photons C dans
des anaux d'energie (I) speiques de l'instrument. Par exemple pour les donnees sp de
FREGATE un hier FITS est ompose de 128 anaux. Chaque anal est onstitue de
tous les photons dont l'energie est omprise dans l'intervalle orrespondant au anal. Les
donnees ph de FREGATE sont stokees dans 256 anaux. Le spetre brut observe est
don relie au spetre de la soure par:
C(I) =
Z
1
0
f(E)R(I;E)dE (2.1)
ou f(E) est le spetre de la soure, C(I) le nombre de oups dans le anal I et R(I,E)
la reponse instrumentale proportionnelle a la probabilite qu'un photon d'energie E soit
detete dans le anal I.
La methode usuelle pour obtenir f(E) est de derire f(E) en fontion de quelques
parametres que l'on ajuste aux donnees etudiees, 'est a dire que pour haque lot de
parametres, XSPEC alule un nombre predit de oups C
p
(I) qu'il ompare ave les
donnees observees C(I). XSPEC fait varier ensuite les parametres an d'obtenir le meilleur
ajustement. Le moyen de trouver le meilleur jeu de parametres est de minimiser la valeur
du 
2
denie omme:

2
=
X
(C(I)  C
p
(I))
2
=((I))
2
(2.2)
ou (I) est l'erreur pour le anal I. On utilise plus frequement la valeur du 
2
reduit
(
2
r
= 
2
=) ou  est le nombre de degres de liberte, 'est a dire le nombre de anaux pris
en ompte moins le nombre de parametres libres du modele. En regle generale, on herhe
a avoir une valeur du 
2
r
autour de 1, un 
2
r
superieur a 1 denone un mauvais ajustement
du modele ave les parametres et une valeur trop inferieure a 1 est arateristique d'une
mauvaise estimation des erreurs sur les donnees. Pour resumer, XSPEC agit ensuite de la
maniere suivante:
{ il multiplie le modele etudie par la matrie de reponse,
{ il ompare les resultats qu'il obtient ave les donnees observees,
{ il fait le meilleur ajustement des parametres en minimisant le 
2
r
,
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{ enn, il retourne les valeurs des parametres derivant le modele.
Voyons preisement les trois omposantes qui entrent en jeu dans un ajustement spetral.
Le spetre observe
An d'obtenir le spetre observe C(I), XSPEC utilise deux types de hiers, le hier
qui ontient les donnees du sursaut a etudier D(I) et qui a une duree t
D
et un hier de
bruit de fond B(I) de duree t
B
. On a alors:
C(I) =
D(I)
t
2
D
 
B(I)
t
2
B
(2.3)
et don (I) =
q
D(I)
t
D
+
B(I)
t
B
. La formule omplete de C(I) donnee par la doumenta-
tion de XSPEC prend en ompte d'autres fateurs tels que la normalisation par rapport
au bruit de fond (BACKSCALE) et a la surfae (AREASCALE). Dans le as des donnees
de FREGATE, on utilise le me^me instrument pour le bruit de fond et les donnees, es
fateurs ont don une valeur de 1.
La mesure du spetre des donnees et du bruit de fond est plus deliate. Plusieurs
points sont a prendre en ompte et dierent suivant haque as, la subtilite reside dans
le fait que haque sursaut est unique et se traite dieremment. J'aborderai e point dans
les paragraphes suivants.
La reponse instrumentale
La reponse intrumentale permet a XSPEC de prendre en ompte les arateristiques
speiques a l'instrument. Cette reponse R(I,E) est proportionnelle a la probabilite qu'a
un photon inident d'energie E d'e^tre detete dans un anal I. Ainsi la reponse est une
fontion ontinue de l'energie E qui est onvertie en fontion disrete par une matrie de
reponse qui denit les limites en energie (E
J
) telles que:
R
D
(I;J) =
Z
E
J
E
J 1
R(I;E)dE
E
J
  E
J 1
(2.4)
XSPEC lit a la fois les limites d'energies E
J
et la matrie de reponse dans un -
hier de reponse. La matrie de reponse de FREGATE permet non seulement d'avoir la
orrespondane anal-energie mais en plus les orretions a basse energie et elles a 40
keV.
Le modele spetral
Le modele spetral f(E) est alule ave XSPEC en utilisant les gammes d'energies
denies dans la matrie de reponse.
f(J) =
Z
E
J
E
J 1
f(E)dE (2.5)
en unites de photons.m
 2
.s
 1
.
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2.2.6 Les modeles utilises pour ajuster les spetres des sursauts gamma
Durant ma these j'ai essentiellement utilise deux modeles pour ajuster les spetres
des sursauts gamma. Le premier, le modele de Band [9℄ (GRBM), est le modele qui
derit le plus exatement la majorite des spetres des sursauts gamma et depuis 1993,
il est admis omme modele spetral de l'emission prompte des sursauts gamma (voir la
partie 1.2.3). La gure 2.28 de gauhe montre le spetre de GRB 021211 ajuste ave le
modele de Band.
Un autre modele est utilise pour les donnees de FREGATE an de determiner ave
preision les parametres spetraux. Le modele de Band a ete ree pour reproduire les
spetres des sursauts detetes par BATSE dont le E
p
est ompris entre quelques entaines
keV et quelques MeV (voir gure 1.9). La gamme d'energie de HETE-2 est omprise
entre 2 keV et 400 keV. Elle ouvre don pour la plupart des sursauts seulement la partie
a basse energie des spetres. Dans de nombreux as, lorsque le E
p
est a haute energie,
superieure a 400 keV ou a la limite haute de la gamme d'energie de FREGATE, la valeur
de  du modele de Band ne peut e^tre determinee et apparait alors omme un parametre
non ontraint qui ree des utuations supplementaires dans l'ajustement du modele. Les
valeurs et les erreurs des parametres E
o
et  sont peu preises, puisque le parametre 
n'est pas ontraint et on obtient par onsequent des spetres qui ont un mauvais 
2
r
. Il
est don oherent dans es as d'ajuster les spetres en prenant seulement en ompte la
partie a basse energie du modele de Band qui inlut la pente a basse energie et le break. La
denition du E
p
n'est pas aetee par e modele qui est deni par une loi de puissane
ave une oupure exponentielle a haute energie (CTPL). La gure 2.28 de droite
montre le spetre de GRB 010928 ajuste ave le modele CTPL. Ce modele est indispen-
sable lorsque le E
p
est a la limite de la gamme d'energie de FREGATE, ii E
p
= 396
keV.
Le modele de Band
Ce modele a ete propose par Band [9℄, il est ompose par deux lois de puissane reliees
en une energie E
o
. Dans XSPEC e modele est deni omme il suit:
A(E) = K(E=100)
par1
exp( E=par3) pour E < (par1  par2)  par3
A(E) = K[(par1  par2)par3=100℄
(par1 par2)
pour E > (par1  par2)  par3
exp(par2  par1)(E=100)
par2
ou par1 est l'indie de la loi de puissane a basse energie, 
par2 est l'indie de la loi de puissane a haute energie, 
par3 est l'energie de la assure en keV, E
o
et K une onstante de normalisation a 100 keV en unite de photons.keV
 1
.m
 2
.s
 1
.
Dans e modele l'energie du pi au maximum dans la representation des spetres en E
2
dE
est: E
p
= E
o
(2 + )
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Modeles utilises pour ajuster les spetres des sursauts gamma:
E
p
= 47 keV 
2
red
= 0:67 E
p
= 56 keV 
2
red
= 0:92
E
p
= 380 keV 
2
red
= 0:77 E
p
= 396 keV 
2
red
= 0:77
modele GRBM modele CTPL
Fig. 2.28 { Ces gures presentent les deux modeles que j'ai utilise pour ajuster les spetres des
sursauts gamma de FREGATE. A gauhe, le modele de Band (GRBM) neessaire lorsque le E
p
se trouve a basse energie (ii pour GRB 021211 E
p
= 47 keV). A droite le modele de la loi de
puissane ave une oupure exponentielle (CTPL) essentiel lorsque le E
p
est a la limite de la
gamme d'energie de FREGATE (ii GRB 010928 E
p
= 396 keV).
Le modele en loi de puissane ave une oupure exponentielle a haute energie.
Ce modele est ompose d'une loi de puissane ave une oupure exponentielle a haute
energie et se denit omme il suit dans XSPEC:
A(E) = K(E=1)
par1
exp( E=par2) (2.6)
ou par1 est l'indie de la loi de puissane a basse energie, 'est a dire le parametre 
par2 est l'energie du break en keV, 'est a dire E
o
et K une onstante de normalisation a 1 keV en unite de photons.keV
 1
.m
 2
.s
 1
.
Dans e modele, omme dans elui de Band, l'energie du pi est: E
p
= E
o
(2 + )
Ce modele nous permet de aluler de maniere plus preise (surtout en e qui onerne
la determination des erreurs) les parametres  et E
o
des spetres des sursauts qui ont un
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E
p
en dehors ou a la limite haute de la gamme d'energie de FREGATE. Il ne permet pas
par ontre de reproduire les uenes a haute energie puisque la loi de puissane a haute
energie du modele de Band est remplaee dans e modele par une oupure exponentielle.
Il ne permet pas non plus, d'ajuster les spetres des sursauts qui ont un petit E
p
inferieur
a  100 keV.
En e qui onerne le alul des uenes par ontre, le modele GRBM est indispen-
sable, non seulement pour ajuster les spetres des sursauts dont le E
p
est petit, mais il
est aussi plus pertinent d'utiliser le me^me modele pour fournir une distribution de pa-
rametres, et nalement e modele prend en ompte les hautes energies et don fournit
des uenes de haute energie plus orretes. En eet le modele CTPL a haute energie est
deni par une oupure exponentielle alors que le modele GRBM est deni par une loi de
puissane d'indie , xe a une valeur   2:3, lorsque  n'est pas ontraint.
2.3 Exemple du traitement d'un sursaut: des donnees envoyees
par FREGATE et la WXM au spetre joint
Dans ette setion je vais detailler les etapes neessaires pour le traitement spetral
d'un sursaut gamma. Je prendrai omme exemple GRB 030725. Ce sursaut a ete detete
par HETE-2 le 25 juillet 2003 a 42384 UT (delenhement H2779). Le delenhement a
eu lieu dans la gamme d'energie 5{120 keV et sur un intervalle de temps de 160 ms.
donnees th donnees ph donnees sp
Fig. 2.29 { GRB 030725: les trois types de donnees dans toute la gamme d'energie de FREGATE
pendant 300s pour les donnees th et sp et 80s pour les donnees ph. Ce sursaut est araterise par
deux pi, le premier type FRED dure  25s, et le seond beauoup plus faible apparait  130s
apres le premier.
La gure 2.29 montre que tous les types de donnees, sp, ph et th ont ete produits
pour e sursaut. Les trois types de donnees sont montres dans toute la gamme d'energie
de FREGATE pendant 300s pour les donnees th et sp et 80s pour les donnees ph. Ce
sursaut est araterise par deux pis, le premier type FRED qui dure  25s, et le seond
beauoup plus faible apparait  130s apres le premier. Dans ertains as, les donnees
ph sont manquantes totalement ou partiellement. Totalement dans le as ou le sursaut
n'a pas delenhe FREGATE ou la WXM, ou lorsque le systeme ne marhe pas bien.
Partiellement dans le as ou le sursaut est tres long et tres intense ('est le as de GRB
030725: le seond pi, n'est pas enregistre dans les ph). En eet, si le sursaut est tres long
mais peu intense, les donnees ph sont enregistrees pendant seulement 80s. Si le sursaut
par ontre dure moins de 80s mais qu'il est relativement intense et long, alors le nombre
de photons enregistres par les donnees ph atteint la limite de 256 000 photons pour les
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quatre deteteurs (voir la partie 2.1.2 sur les donnees generees par FREGATE). Dans e
as la, seul le debut du sursaut peut e^tre enregistre. Le as de GRB 020813 est interessant,
en eet, on a eu de la hane: e sursaut est ompose de deux groupes de pis prinipaux
separes de  40s (gure 2.30 de gauhe). La gure du milieu montre le premier groupe qui
a ete enregistre dans les donnees ph pendant une duree de 80s. Durant ette periode on
peut remarquer un trou dans les donnees sp (gure de droite) qui ne ommene par hane
que au moment ou les ph ne sont plus enregistrees. Nous avons pu alors additionner les
deux paquets de spetres et obtenir ainsi le spetre global du sursaut.
La hane va de pair ave la siene: Les grands deouvreurs sont eux qui savent proter
de la hane quand elle s'ore a eux. (Pierre Joliot)
donnees th donnees ph donnees sp
Fig. 2.30 { GRB 020813: les trois types de donnees pendant le me^me intervalle de temps (les
donnees ph sont enregistrees que durant les 80 premieres seondes...). La gure de gauhe montre
les donnees th du sursaut, elle du milieu presente les donnees ph pendant 80s et a droite les
donnees sp. Comme e sursaut est long, seul le premier pi a pu e^tre enregistre dans les donnees
ph et on peut voir un trou au moment du premier pi dans les donnees sp. Par ontre, le seond
pi a bien ete enegistre dans les donnees sp.
2.3.1 Transformation des donnees
La premiere etape onsiste a seletionner l'intervalle de temps dans lequel se trouve
le sursaut et de reer des hiers fits. Ces hiers ontiennent les donnees brutes pour
haque deteteur et haque type de donnees. Il est important de seletionner le sursaut en
entier ave un bruit de fond assez long pour que la alibration des deteteurs soit preise.
Le bruit fond typiquement est pris entre 400 et 500 s avant et apres le sursaut. On alibre
ensuite les deteteurs gra^e a la premiere raie du Baryum a 81 keV. La gure 2.31 du
haut montre l'intervalle de temps (intervalle entier omprenant les deux pis formant le
sursaut ainsi qu'un bruit de fond de  500s de part et d'autre du signal) seletionne dans
les donnees sp qui a permis d'eetuer le bon ajustement des raies du Baryum a 81 keV et
356 keV, gure du bas. On alule ensuite l'angle suivant la methode vue dans la setion
2.2.4 (l'angle d'inidene de GRB 030725 est de 37:3) et on applique la matrie de reponse
orrespondante du deteteur an de reer une matrie de reponse speique au sursaut.
La seonde etape est de seletionner le sursaut et le bruit de fond et de reer des hiers
FITS diretement exploitables ave le logiiel XSPEC. Les deux etapes tres importantes
sont une bonne estimation de l'intervalle de temps qui ontient le sursaut et
une bonne determination du bruit de fond:
La determination du bon intervalle de temps qui ontient le sursaut depend du
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Fig. 2.31 { Calibration des deteteurs pour GRB 030725. A gauhe la ourbe de lumiere issus
des donnees sp qui permet d'eetuer le bon ajustement des raies du Baryum a 81 keV et 356
keV a droite.
prol temporel du sursaut et de e que l'on desire etudier:
{ Si l'on souhaite etudier une partie du sursaut, le probleme ne se pose pas puisque
l'on etudie un intervalle speique souvent dans le but de aluler un ux au
maximum sur 1 seonde ou lorsque l'on veut faire etude spetro-temporelle d'un
sursaut, elui-i est alors deoupe en intervalles de temps plus ou moins egaux.
{ Lorsque l'on veut etudier le spetre dans sa totalite, deux as sont a prendre en
ompte. La premiere diÆulte vient des sursauts qui presentent plusieurs pulses
separes par des intervalles de temps relativement long. La gure 2.32 de gauhe
montre la ourbe de lumiere de GRB 020305. Ce sursaut dure  250s mais il
est onstitue de deux emissions de  75s haune, l'intere^t de dierenier les
deux lot de donnees permet de ne pas sous-estimer les aluls des ux moyens
(qui dependent de la duree du sursaut) dans e as la on prend omme donnees
les deux emissions separement. Le bruit de fond, est modelise par un polyno^me
du seond degre, il est don important de prendre un long bruit de fond de
part et d'autre des donnees du sursaut. Les pointilles representent l'intervalle
pris en ompte pour les donnees et les tirets pointilles pour le bruit de fond. En
absisse e sont des nombres de oups par spetre et en ordonnees e sont des
numeros de spetres, haque spetre durant 5.24s.
La seonde diÆulte est illustree par la gure 2.32 de droite, lorsque l'on veut
etudier le spetre global du sursaut en utilisant les donnees de FREGATE et de
la WXM. En eet la ourbe de lumiere d'un sursaut peut varier d'une maniere
signiative d'une gamme d'energie a une autre. Dans ertains as, le sursaut
peut presenter une duree deux fois plus longue dans la gamme de la WXM que
dans la bande C de FREGATE par exemple. La gure 2.32 de droite presente
les ourbes de lumiere du sursaut du 29 Mars 2003 dans les dierentes gammes
d'energie de HETE-2 [137℄. Les quatre gures du haut montrent les ourbes de
lumiere de FREGATE, de haut en bas, bande D (> 400 keV), bande C (30{400
keV), bande B (7{80 keV) et bande A (7{40 keV). Les deux du bas representent
elles de la WXM dans la bande 2{10 keV et 2{25 keV. On remarque que
ette ourbe de lumiere peut varier onsiderablement. Par exemple le sursaut
se termine  30s apres le delenhement dans la bande C (30{400 keV) de
FREGATE alors que le signal est enore detetable jusqu'a  45s apres le
delenhement dans la bande 2{10 keV de la WXM.
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Fig. 2.32 { ourbe de lumiere du sursaut GRB 020305 a gauhe et GRB 030329 a droite.
La determination du bruit de fond est une etape tout aussi importante que la preedente
an de produire des spetres ave des parametres bien denis et de ne pas sous es-
timer les uenes dans les sursauts et en partiulier les uenes a basse energie.
Le point le plus important est de prendre un bruit de fond autour du sursaut assez
important ( 2 fois la duree de l'intervalle du sursaut) an de minimiser les erreurs
statistiques sur le bruit qui sont importantes lorsque elui-i varie rapidement. Ces
erreurs engendrent des erreurs sur le signal qui est deni par (S+B)-B. Par ontre,
si le bruit de fond est trop long, on risque d'augmenter les erreurs systematiques.
Dans un premier temps, le bruit de fond etait moyenne entre le nombre de oup
avant et apres le sursaut. Cette methode s'est averee peu eÆae dans a peu pres
un sursaut sur deux. En eet tous les sursauts qui avaient lieu a un moment ou le
bruit de fond etait tres variable nous ontraignaient a hoisir un bruit de fond tres
reduit. On deida alors de modeliser le bruit par un polyno^me du seond degre qui
est alule dans haque anal en energie. Cette nouvelle methode nous permet de
prendre un intervalle de temps pour le bruit de fond plus grand a ondition que l'on
puisse ajuster l'evolution du bruit par un polyno^me du seond degre (voir gure
2.32). Ainsi le bruit de fond n'est pas sous-estime et les spetres sont ameliores de
maniere signiative.
Le as de GRB 030725 est simple, le bruit de fond est onstant et les deux pis sont
bien denis. On hoisi don les intervalles de temps denis sur la gure 2.33: en pointille,
les deux intervalles de temps omprenant le sursaut pour les donnees de la WXM et de
FREGATE et en pointille-tiret, les deux intervalles de temps du bruit de fond.
Une fois les intervalles de temps du sursaut et du bruit de fond orretement determines,
les donnees des quatres deteteurs, qui sont identiques, sont regroupees. Ce regroupement
peut se faire aussi en utilisant les ftools diretement sous XSPEC, ependant, eetuer
le regroupement avant l'analyse ave le logiiel permet d'augmenter la statistique sur les
donnees ar les erreurs sont prises en ompte de maniere plus preise. Puis on applique
la matrie de reponse speique et les orretions eletroniques a basse energie. Ces or-
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Fig. 2.33 { Courbe de lumiere de GRB 030725 montrant les intervalles de temps etudies. En
pointille, les deux intervalles de temps omprenant le sursaut et en pointille-tiret, les deux in-
tervalles de temps du bruit de fond.
retions sont appliquees aux spetres naux sous la forme d'une orretion lineaire, un
ajustement de es orretions est fait an d'obtenir les parametres denissant la orre-
tion. On verie que les orretions ont ete bien fa^tes en ontro^lant la gure 2.34 qui illustre
l'ajustement des orretions pour GRB 030725. Les quatre gures du haut montrent les
orretions pour les quatre deteteurs, et elle du bas, pour les quatre deteteurs re-
groupes. En absisse, e sont les numero de anaux, et en ordonnee l'indie de la loi de
puissane orrigeant le spetre. On obtient alors deux hiers utilisables par XSPEC. Le
premier ontenant les donnees du sursaut et le seond le bruit de fond a soustraire. Le
tout ave un lien vers la matrie de reponse orrespondant au bon angle.
2.3.2 Utilisation de XSPEC
Comme je l'ai mentionne preedemment (setion 2.2.6), j'utilise plusieurs modeles
pour ajuster les spetres des sursauts gamma:
{ le modele de Band: appele GRBM dans XSPEC, est deni par deux lois de puissane
reliees de faon ontinue.
{ le modele deni par une loi de puissane ave une oupure exponentielle a haute
energie note CTPL
An d'optimiser les ajustements spetraux, en e qui onerne les donnees de FRE-
GATE, on ignore les donnees en dessous de 7 keV (voir gure 2.18). On regroupe ensuite
les bins adjaents jusqu'a e qu'ils aient un seuil de detetion a 2 sigma (ave un maxi-
mum de 100 bins regroupes) et on elimine tous eux qui n'atteignent pas e seuil. On
denit ainsi un E
max
au-dessus duquel on ne detete plus de signal. Les photons non
CHAPITRE 2. ANALYSE DES DONN

EES DE FREGATE/HETE-2 76
Fig. 2.34 { Ajustement des orretions pour GRB 030725, les quatre gures du haut montrent
les orretions pour les quatre deteteurs, et elle du bas, pour les quatre deteteurs regroupes. En
absisse, e sont les numero de anaux, et en ordonnee l'indie de la loi de puissane orrigeant
le spetre.
signiatifs sont ainsi rejetes dans le but d'obtenir de meilleurs ajustements spetraux.
Cette methode est importante entre autres dans le as des sursauts X-Ray-Rih ou les
X-Ray Flashes dont la arateristique est d'avoir peu de photons de haute energie (> 100
keV).
Apres avoir eetue toutes es manipulations, on obtient le meilleur ajustement spe-
tral pour le spetre du sursaut ave des parametres ontraints. On alule ensuite les ux
et uenes dans les dierentes gammes d'energie desirees pour en deduire des proprietes
generales sur l'emission prompte des sursauts gamma.
2.3.3 Spetres joints ave les donnees de la WXM
Certaines preautions sont a prendre pour faire des spetres joints entre la WXM et
FREGATE: Il est indispensable d'etudier le me^me intervalle de temps et la normalisation
du modele doit rester un parametre libre pour les deux instruments. En eet dans ertains
as, la alibration des deux deteteurs n'est pas parfaite. L'origine de e probleme vient
des donnees de la WXM et est en ours de resolution. Pour obtenir une bonne evaluation
des parametres spetraux, il est don preferable de laisser ette normalisation libre et
independante. Une preaution est aussi a prendre lorsque l'on veut aluler des uenes
et que la dierene entre les normalisations est importante. La gure 2.35 montre le
spetre de GRB 030528. Une nette dierene est visible entre le spetre de la WXM (a
basse energie entre 2 et 25 keV) et elui de FREGATE (a haute energie entre 7 et 400
keV). La normalisation a 1 keV de la WXM est de 0.004 tandis que elle de FREGATE
est de 0.011. Cette dierene engendre des earts importants dans le alule des uenes.
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La uene entre 2{10 keV est de 1.28 10
 6
erg.m
 2
pour la WXM et de 3.44 10
 6
erg.m
 2
pour FREGATE. Nous avons don hoisi de aluler toutes les uenes a partir du spetre
de FREGATE.
Les spetres joints sont utilises alors pour determiner ave une grande
preision les parametres spetraux des sursauts gamma dans la gamme d'energie
2{400 keV.
Fig. 2.35 { Cette gure montre le spetre de GRB 030528. Une nette dierene est visible entre
le spetre de la WXM (a basse energie entre 2 et 25 keV) et elui de FREGATE (a haute energie
entre 7 et 400 keV). La normalisation a 1 keV de la WXM est de 0.004 tandis que elle de
FREGATE est de 0.011. Cet eart engendre des dierenes dans le alule des uenes. La
uene entre 2{10 keV est de 1.28 10
 6
erg.m
 2
pour la WXM et de 3.44 10
 6
erg.m
 2
pour
FREGATE.
L'ajustement spetral de GRB 030725 ave les deux modeles GRBM et CTPL fournit
les parametres suivants
1
:
{ le modele CTPL donne:  =  1:53  0:05, E
0
= 297:4
+136
 74
keV et E
p
= 139:8 keV
ave 
2
r
= 1:38 pour 114 degres de liberte.
{ le modele GRBM donne:  =  1:53 0:05,  =  2:3 (xe), E
0
= 293:1
+141
 76
keV et
E
p
= 137:7 keV ave 
2
r
= 1:39 pour 115 degres de liberte. F
X
= 8:8  0:3  10
 6
erg.m
 2
et F

= 17:8 2 10
 6
erg.m
 2
et don F

=F
X
= 2:02 e sursaut est don
lasse sursaut X-Ray Rih (nous verrons dans la setion 3.2.1 qu'un sursaut X-Ray
Rih (XRR) est deni tel que 1 < F

=F
X
< 3:3).
Dans e hapitre j'ai montre les dierentes etapes neessaires entre les donnees reues
de la WXM et FREGATE jusqu'au spetre joint et la determination des parametres
spetraux des sursauts gamma. Dans la derniere partie, je presente les arateristiques de
l'ehantillon etudie puis les resultats des ajustements spetraux de tous les sursauts pour
lesquels nous avons pu onduire une analyse spetrale.
2.4 Resultats des ajustements spetraux
An de rester oherente dans les etudes que j'ai faites sur l'emission prompte, j'ai
hoisi d'ajuster systematiquement les spetres des sursauts gamma ave les deux modeles
1. Les erreurs sur les parametres dans tout le manusrit sont donnees a 90% de onane, sauf exeption.
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Fig. 2.36 { Spetre de GRB 030725 ajuste ave le modele CTPL a gauhe et GRBM a doite.
presentes preedemment dans la setion 2.2.6: le modele de Band (note GRBM) et le
modele de la loi de puissane ave une oupure exponentielle a haute energie (note CTPL)
qui orrespond a la partie basse energie du premier modele.
Les setions qui suivent presentent divers tableaux derivant la liste des sursauts
detetes par FREGATE depuis le lanement de HETE-2 en Otobre 2000 et jusqu'a la
n Avril 2004.
2.4.1 Criteres de seletion
Entre Otobre 2000 et Avril 2004 FREGATE deteta environ 150 sursauts. FRE-
GATE ne pouvant loaliser les sursauts gamma, il est neessaire que es sursauts aient
ete detetes par d'autres instruments pour obtenir une loalisation. Un sursaut non loa-
lise ne peut e^tre inlu dans une etude. En eet omme on l'a vu dans la setion 2.2.2, la
matrie de reponse de FREGATE que l'on applique pour deonvoluer les spetres depend
fortement de l'angle d'inidene du sursaut. Il faut don onna^tre assez preisement ette
loalisation an de reonstruire de la maniere la plus juste et preise possible le spetre
du sursaut detete. Un sursaut est inlus dans ette etude s'il presente les arateristiques
suivantes:
{
^
Etre detete par FREGATE.
{ Avoir une loalisation preise et don avoir ete detete soit par la WXM ou la SXC de
maniere preise soit par d'autres experienes (ULYSSES, KONUS...) an d'obtenir
une position IPN preise.
{ L'angle d'inidene doit e^tre inferieur a 60
Æ
an d'assurer une bonne eÆaite de la
reponse de FREGATE. Nous avons vu dans la partie 2.2.2 qu'au-dessus de et angle,
la reponse de FREGATE n'est plus assez preise et eÆae pour que es sursauts
aient un poids signiatif dans l'interpretation generale des donnees.
En appliquant es arateristiques, on obtient 64 sursauts gamma detetes par FRE-
GATE. Sur es 64 sursauts, 51 ont aussi ete detetes par la WXM, un spetre joint est
don disponible pour es sursauts.
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nom angle numero temps T
90
T
90
instrument afterglow redshift
degres trigger (UT) (6{40 keV) (32{400 keV) (XOIR)
s s
GRB 001225 37 U-10803 25759 26.2 23.3 { { {
GRB 010126 50 1487 33162 { 6.2 ASM/Uly/Ko { {
GRB 010213 14 U-10805 45332 17.0 24.9 HETE { {
GRB 010225 23 1491 60733 5.9 5.6 { { {
GRB 010326a 60 1495 11701 19.9 19.6 HETE/Uly/Ko { {
GRB 010326b 17 1496 30792 4.9 1.6 HETE { {
GRB 010612 13 1546 9194 77.8 42.3 HETE/Uly/Ko { {
GRB 010613 38 1547 27235 105.3 109.4 HETE/Uly/Ko { {
GRB 010629 28 1573 44468 16.7 49.6 HETE { {
GRB 010921 44 1761 18950 22:8(680) 24:5 HETE/Uly/SAX O 0.45
GRB 010923 58 1764 33869 9.8 7.8 HETE { {
GRB 010928 31 1770 60826 44.4 30.8 HETE { {
GRB 011019 24 U-10823 31370 31.3 20.3 HETE { {
GRB 011103 10 1829 64673 9.9 17.9 HETE { {
GRB 011130 26 1864 22775 53.1 4.7 HETE { {
GRB 011212 10 U-10827 14642 39.8 8.4 HETE { {
GRB 011216 47 1870 10524 32.6 28.0 HETE { {
GRB 020113 45 1891 7452 3.6 1.7 HETE { {
GRB 020124 33 1896 38475 42.8 44:9 HETE O 3.2
GRB 020127 22 1902 75444 7.8 7.8 HETE XR {
GRB 020201 55 1906 65828 { { HETE { {
GRB 020305 35 1939 42925 21.1 59.5 HETE O {
GRB 020317 23 1959 65731 24.2 15.5 HETE { {
GRB 020331 16 1963 59548 45.4 33.3 HETE O {
GRB 020418 64 U-10806 63789 1.4 7.2 HETE { {
GRB 020531 26 2042 1578 1.1 0.9 HETE { {
GRB 020625 11 2081 41234 7.5 19.0 HETE { {
GRB 020801 33 2177 46721 { 286.7 HETE { {
GRB 020812 19 2257 38503 30.1 26.1 HETE { {
GRB 020813 4 2262 9859 83.6 89.8 HETE XO 1.25
GRB 020819 28 2275 53855 18.0 12.8 HETE R {
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nom angle numero temps T
90
T
90
instrument afterglow redshift
degres trigger (UT) (6{40 keV) (32{400 keV) (XOIR)
s s
GRB 021004 13 2380 43573 40.8 55.2 HETE XOIR 2.33
GRB 021014 56 2389 23513 42.3 30.9 HETE { {
GRB 021016 36 2397 37740 86.2 84.7 HETE { {
GRB 021104 31 2434 25262 25.6 8.5 HETE { {
GRB 021112 29 2448 12495 3.3 10.3 HETE { {
GRB 021211 12 2493 40714 4:6(6{80) 2:8 HETE O 1.01
GRB 030115 13 2533 12154 14.2 18.3 HETE OIR 2.2
GRB 030226 20 U-10893 13591 77:9(6{80) 91:8 HETE XO 1.99
GRB 030323 35 2640 79017 24.4 27.5 HETE O 3.37
GRB 030324 26 2641 11562 15.9 20.3 HETE O {
GRB 030328 8 2650 40858 { 98:6 HETE XO 1.52
GRB 030329 35 2652 41834 29:1(6{80) 22:8 HETE XOR 0.17
GRB 030416 11 U-10897 39839 36:3(6{80) 4.7 HETE { {
GRB 030418 12 2686 35958 128:3(6{80) 134:4 HETE O {
GRB 030429 14 2695 38542 70:3 (6{80) 79 HETE OI 2.65
GRB 030519 45 2716 50693 22:5(6{80) 9:5 HETE { {
GRB 030528 21 2724 46982 67:5 (6{80) 35:2 HETE XI {
GRB 0030706a 16 2758 13250 8:5 (6{80) 8:1 HETE { {
GRB 030723 11 2777 23297 13:1(6{80) 6.7 HETE XO {
GRB 030725 37 2779 42384 169:4(6{80) 69:7 HETE O {
GRB 030821 34 2814 19895 19:1(6{80) 18:3 HETE { {
GRB 030823 34 2818 31960 48:5(6{80) 73:6 HETE { {
GRB 030824 42 2821 60455 60:5 (6{80) 66:4 HETE { {
GRB 030913 5 2849 61617 5.9 5.7 HETE O {
GRB 031026 1 2882 20143 { 92:4 HETE { {
GRB 0031109a 43 2917 40308 37:4(6{80) 34:6 HETE { {
GRB 0031109b 18 2919 69636 38:0(6{80) { HETE { {
GRB 0031111a 41 2924 60312 37:4 (6{80) 34:6 HETE { {
GRB 0031111b 39 2925 71487 38:0(6{80) 23.3 HETE { {
GRB 031203 42 2949 21536 10:4(6{80) 9:5 HETE { {
GRB 031220 23 2976 12596 9:6(6{80) 7:6 HETE XO {
GRB 040228 31 U-11475 805 { { HETE { {
GRB 040319 35 3128 27960 { { HETE { {
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Le modele GRBM est utilise pour le alul des uenes dans les dierentes gammes
d'energie et le modele CTPL dans le but de determiner ave une grande preision les
parametres spetraux  et E
p
. Nous verrons a la n du hapitre 3 que dans ertains as
un autre modele est neessaire pour ajuster les spetres des sursauts gamma.
2.4.3 Modele GRBM: parametres spetraux
La table 2.3 (suite: table 2.4) presente tous les parametres spetraux et les erreurs
a 90% de onane derives de l'ajustement des spetres ave le modele GRBM. On a
don, le nom, la duree seletionnee en seonde, le nombre de degres de liberte (DOF), les
parametres , , E
o
et E
p
en keV, les normalisations pour les donnees de la WXM(N
w
)
et de FREGATE (N
f
), la valeur du 
2
r
. Les uenes et leur erreurs sont en unite de
10
 6
erg.m
 2
: F
X
est la uene X entre 2 keV et 30 keV et F

est la uene  entre
30 keV et 400 keV. Les erreurs sont alulees ave 90% de onane. Je donne ensuite le
rapport F

=F
X
qui ave les denitions donnees setion 3.2.1 me permet de denir la nature
du sursaut: X-Ray Flash (XRF: F

=F
X
< 1: ), X-Ray Rih (XRR: 1: < F

=F
X
< 3:3) ou
sursaut gamma lassique (GRB: 3:3 < F

=F
X
).
L'ehantillon que j'ai etudie est onstitue de 19 XRFs, 23 sursauts XRRs et 22 GRBs.
2.4.4 Modele CTPL: parametres spetraux
La table 2.5 (suite: table 2.6) presente tous les parametres spetraux deduits de l'ajus-
tement des spetres par le modele CTPL. Ce modele sert exlusivement a la determination
des parametres  et E
o
. On a don, le nom, la duree seletionnee, le nombre de degres de
liberte (DOF), , E
o
, E
p
, les normes a 100 keV pour la WXM et FREGATE et la valeur

2
r
. Les erreurs sont alulees ave 90% de onane.
Ces tables me permettent, dans le hapitre suivant, de degager des proprietes interessantes
sur l'emission prompte des sursauts gamma.
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nom duree DOF   E
o
E
p
N
w
N
f

2
r
F
X
F

F

=F
X
nature
s keV keV 10
 2
10
 2
10
 6
erg.m
 2
10
 6
erg.m
 2
GRB 001225 52.42 112  1:26
+0:01
 0:01
-2.3 326:7
+22
 20
241.7 { 8.6 1.53 33:39
+0:31
 0:32
133:98
+1:42
 1:62
4.012 GRB
GRB 010126 10.01 84  1:22
+0:41
 0:29
-2.3 145:6
+600
 88
113.5 { 1.91 0.75 1:236
+0:143
 0:794
3:463
+0:285
 2:885
2.801 XRR
GRB 010213 31.45 96 -1.08  2:99
+0:32
 0:62
3:66
+3
 1
3.4 4.67 3.35 0.91 0:522
+0:078
0:0477
+0:015
0.091 XRF
GRB 010225 9.75 66  1:19
+0:51
 0:38
-2.3 29:08
+50
 16
23.5 0.877 0.934 0.68 0:374
+0:022
0:3545
+0:047
0.948 XRF
GRB 010326a 31.45 112  0:87
+0:32
 0:26
-2.3 323:6
+600
 157
365.6 { 1.88 0.78 1:9846
+0:627
 0:730
20:10
+0:931
 13:98
10.134 GRB
GRB 010326b 10.48 95  0:97
+0:99
-2.02 37.19 38.3 1.15 0.835 0.64 0:246
+0:023
0:4731
+0:277
1.923 XRR
GRB 010612 47.17 99  1:23
+0:19
 0:16
-2.3 513.0 395.0 0.215 0.311 0.76 1:056
+0:123
 0:716
5:292
+0:372
 5:304
5.011 GRB
GRB 010613 141.5 113  1:43
+0:16
 0:09
 2:34
+0:32
 7:57
110:9
+44
 46
63.2 0.666 0.896 0.92 12:41
+0:47
 1:49
19:392
+3:071
 2:931
1.562 XRR
GRB 010629 23.75 97  1:3
+0:24
 0:21
 2:28
+0:23
 7:72
62:3
+47
 24
43.6 1.53 1.77 0.68 2:859
+0:171
 1:113
3:949
+0:767
 2:123
1.381 XRR
GRB 010921 23.75 122  1:52
+0:11
 0:08
 2:33
+0:3
 7:67
171:7
+90
 65
82.4 1.51 2.28 0.83 6:864
+0:227
 0:49
11:18
+4:333
 1:103
1.628 XRR
GRB 010923 5.78 97  0:99
+0:81
 0:44
-2.3 205.2 207.2 { 1.99 0.84 0:469
+0:155
 0:468
2:769
+0:359
 2:768
5.904 GRB
GRB 010928 34.52 141  0:65
+0:1
 0:08
-2.3 281:9
+93
 61
380.5 3.05 1.79 0.77 1:325
+0:104
 0:114
21:437
+0:583
 2:047
16.178 GRB
GRB 011019 26.22 64  1:04
+1:06
 0:74
 2:67
+0:05
 1:18
8.01 7.68 0.898 1.52 1.03 0:448 0:1247 0.278 XRF
GRB 011103 15.72 65 -0.97 -2.3 10.8 11.1 1.67 0.66 1.57 0:135
+0:068
0:088
+0:005
0.652 XRF
GRB 011130 50 79  1:14
+1:5
 8
 2:38
+0:27
 0:37
1.971 1.69 3.768 4.475 0.76 0:785 0:275 0.350 XRF
GRB 011212 52.42 94 -1.23  2:15
+0:26
 1:33
4.86 3.74 0.48 0.63 0.64 0.485 0:3201 0.66 XRF
GRB 011216 30.22 81  1:48
+0:41
 0:27
 2:3 314.4 163.5 { 0.385 0.75 1:393
+0:16
3:263 2.342 XRR
GRB 020113 1.128 112  :552
+0:46
 0:34
-2.3 248:4
+500
 116
360.2 { 3.31 .955 0:066
+0:026
 0:035
1:235
+0:113
 1:105
18.71 GRB
GRB 020124 40.65 125  :87
+0:19
 0:16
 2:59
+0:65
 7:41
81:89
+31
 30
93.6 1.55 1.65 .86 1:918
+0:138
 0:333
6:463
+2:561
 1:545
3.369 GRB
GRB 020127 25.62 125  1:09
+0:21
 0:18
-2.3 113:0
+92
 44
102.8 0.51 0.55 .80 0:674
+0:071
 0:203
2:071
+0:232
 0:956
3.071 XRR
GRB 020201 120.57 44 -.98  2:21
+0:35
 0:61
11:28
+37
 11
11.5 { 2.5 .747 4.25 3:29 0.774 XRF
GRB 020305 120.6 84  1:06
+0:14
 0:13
-2.3 260:8
+292
 100
245.1 { 0.47 .85 2:749
+0:194
 0:482
15:79
+0:92
 7:3
5.747 GRB
GRB 020317 10 80  :68
+0:52
 0:29
 3:57
+1:66
 6:21
23:8
+18
 8
31.41 1.81 1.71 .90 0:211
+0:028
0:170 0.805 XRF
GRB 020331 75 110  :84
+0:16
 0:14
-2.3 71:95
+24
 17
83.5 0.79 0.87 .68 1:702
+0:158
 0:277
5:79
+0:44
 1:36
3.407 GRB
GRB 020418 7.31 112  1:06
+0:35
 0:37
 2:17
+0:47
 7:83
224:6
+511
 187
211.1 { 9.73 .64 3:299
+1:58
17:97
+18:65
 17:77
5.456 GRB
GRB 020531 1.03 122  :96
+0:21
 0:19
-2.3 252:7
+392
 107
262.8 2.76 3.63 .768 0:142
+0:021
 0:03
1:018
+0:079
 0:587
7.169 GRB
GRB 020625 41.95 109 -1.07  2:18
+0:45
 2:23
7:48
+6
 6
6.9 0.45 0.57 .70 0:303
+0:041
:2073 0.683 XRF
GRB 020801 262.2 126  1:29
+0:19
 0:14
-2.3 102:1
+66
 40
72.5 0.74 0.42 0.98 7:86
+0:53
 2:07
15:31
+1:13
 4:48
1.947 XRR
GRB 020812 60 94  1:07
+0:32
 0:39
 2:14
+0:62
 7:86
90:65
+500
 20
84.3 0.29 0.31 0.73 0:81
+0:17
2:31 2.851 XRR
GRB 020813 113.8 142  1:02
+0:02
 0:02
-2.3 215:1
+18
 15
210.8 2.42 2.81 1.67 13:88
+0:34
 0:23
78:75
+1:25
 1:48
5.673 GRB
GRB 020819 50.15 116  :94
+0:12
 0:12
-2.3 59:81
+18
 13
63.4 1.6 0.15 .93 2:427
+0:13
 0:251
5:822
+0:296
 0:885
2.398 XRR
T
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nom duree DOF   E
o
E
p
N
w
N
f

2
r
F
X
F

F

=F
X
nature
s keV keV 10
 2
10
 2
10
 6
erg.m
 2
10
 6
erg.m
 2
GRB 021004 49.7 115  1:02
+0:24
 0:21
-2.3 64:51
+33
 25
63.2 0.4 0.44 .74 0:81
+0:114
 0:52
1:84
+0:27
 1:345
2.271 XRR
GRB 021014 26.22 97  :69
+0:64
 0:52
-2.3 224:3
 140
293.8 { 0.73 .76 0:456
+0:228
5:45
+0:66
11.951 GRB
GRB 021016 94.4 112  1:2
+0:11
 0:12
-2.3 282:7
+311
 100
226.2 { 0.55 .85 3:417
+0:244
 0:359
14:71
+0:88
 3:67
4.305 GRB
GRB 021104 31.25 68  :77
+0:73
 0:52
 2:46
+0:44
 1:9
20:09
+5
 6
24.7 1.2 2.03 .64 0:834
+0:047
0:797 0.955 XRF
GRB 021112 22.8 89  1:3 -2.3 21:64 15.1 1.77 1.17 .67 0:182
+0:03
0:129 0.708 XRF
GRB 021211 8 125  :8
+0:09
 0:09
 2:3
+0:12
 0:35
39:5
+7
 6
47.4 7.5 8.3 0.8 1:344
+0:04
 0:08
2:64
+0:258
 0:285
1.964 XRR
GRB 030115 35.9 113  1:31
+0:21
 0:15
 2:4
+0:52
 7:5
89:7
+79
 46
61.9 0.277 0.347 0.87 0:917
+0:1
 0:568
1:534
+2:491
 0:983
1.672 XRR
GRB 030226 68.15 100  1:04
+0:16
 0:172
-2.3 158
+160
 55
151.7 0.42 0.47 1.37 1:451
+0:11
 0:34
6:311
+0:456
 2:018
4.349 GRB
GRB 030323 26.22 78  0:8
+0:08
 0:45
 3:2
+1:51
 6:8
43:76
+51
 21
52.5 2 0.55 0.88 0:304
+0:034
0:522 1.717 XRR
GRB 030324 10.48 117  1:46
+0:19
 0:09
-2.3 391:2
 269
211.2 0.3 0.37 0.86 0:456
+0:054
 0:437
1:195
+0:188
 1:187
2.621 XRR
GRB 030328 193.9 139  1:1
+0:05
 0:03
 2:21
+0:22
 7:79
136:7
+19
 16
123.0 0.87 0.91 1.35 8:447
+0:196
 0:221
30:64
+2:53
 1:35
3.627 GRB
GRB 030329 62.92 139  1:26
+0:02
 0:01
 2:28
+0:05
 0:05
91:45
+5
 5
67.7 13.5 13.44 1.55 55:38
+0:37
 0:43
107:59
+1:26
 1:26
1.94 XRR
GRB 030416 78.65 75 -1.09  2:4
+0:19
 0:25
2:54
+1
 1:5
2.31 2.73 4.23 0.81 1.305 0:435 0.333 XRF
GRB 030418 104.85 125  1:38
+0:1
 0:19
 2:92
+0:64
 7
61:36
+44
 13
38.0 0.19 0.21 1 1:773
+0:227
1:698
 0:918
0.957 XRF
GRB 030429 24.37 80  1:17
+0:41
 0:31
-2.3 68:6
+524
 41
56.9 0.38 0.24 0.76 0:305
+0:07
0:557
+0:169
1.826 XRR
GRB 030519 20.97 125  0:9
+0:03
 0:04
-2.3 189:9
+20
 17
208.9 0.34 12.6 1.1 9:038
+0:23
 0:258
61:23
+0:84
 1:47
6.774 GRB
GRB 030528 83.87 105  1:42
+0:21
 0:17
 2:35
+0:14
 0:24
49:4
+28
 18
28.6 0.38 1.03 0.82 7:263
+0:223
 1:55
6:84
+0:45
 2:19
0.941 XRF
GRB 0030706a 5.24 76  1:08
+1:06
 0:69
-2.3 115:7
 85:1
106.4 { 0.36 0.7 0:089
+0:021
0:287
+0:63
3.224 XRR
GRB 030723 18.7 95 -1.26  2:05
+0:36
 8
9:43
+13
 9
6.9 0.47 0.48 0.98 0.244 0:217 0.889 XRF
GRB 030725 73.4 114  1:53
+0:05
 0:05
-2.3 293:1
+141
 76
137.7 0.84 0.89 1.39 8:88
+0:221
 0:366
17:83
+0:81
 1:98
2.007 XRR
GRB 030821 19.96 93  0:87
+0:23
 0:2
-2.3 68:5
+34
 21
77.4 1.62 1.73 0.96 0:954
+0:06
 0:215
2:91
+0:18
 0:94
3.05 XRR
GRB 030823 55.5 89  1:18
+0:3
 0:21
 2:79
+0:61
 7:21
33:1
+21
 14
27.1 1.06 0.9 0.7 2:136
+0:156
 1:376
1:616
+5:77
 1:124
0.756 XRF
GRB 030824 15.72 79 -1.21  2:26
+0:21
 0:42
6:68
+8
 6
5.27 3.42 4.26 0.68 1.097 0:582 0.53 XRF
GRB 030913 9.1 102  0:95
+0:37
 0:3
-2.3 146:1
+520
 80
153.4 0.48 0.5 0.66 0:169
+0:035
 0:153
0:839
+0:098
 0:838
4.964 GRB
GRB 031026 73.4 106  1:12
+0:38
 0:22
-2.3 897 789.4 0.12 0.084 0.79 0:352
+0:066
2:745
+0:477
7.798 GRB
GRB 0031109a 73.4 112  1:17
+0:03
 0:04
-2.3 223:2
+34
 27
185.2 { 2.22 1.99 9:83
+0:3
 0:29
39:85
+0:66
 1:17
4.053 GRB
GRB 0031109b 235.8 80  1:29  2:3 22:3 15:8 0.068 0.224 1.09 2.214 1.794 0.81 XRF
GRB 0031111a 57.6 140  1:03
+0:09
 0:08
-2.3 429:4
+250
 130
416.5 0.79 1.09 0.84 2:935
+0:246
 0:263
23:18
+0:69
 3:3
7.897 GRB
GRB 0031111b 36.7 92  1:25
+1:85
 9
 2:02
+0:19
 8
6:86
+
 5
5.1 0.68 1.21 0.96 0.95 0:888 0.934 XRF
GRB 031203 11.21 132  1:13
+0:09
 0:08
-2.3 173:7
+52
 34
151.1 6.77 3.54 0.78 2:107
+0:112
 0:134
8:094
+0:335
 0:786
3.841 GRB
GRB 031220 15.7 89  1:45
+0:19
 0:36
 2:45
+0:62
 7:5
69:1
+653
 60
38 0.31 0.36 0.78 0:564
+0:072
0:595 1.056 XRR
GRB 040228 41.9 95 -1.29 -2.3 246.5 175 0.12 0.09 0.68 0:289
+0:115
0:948
+0:402
3.280 XRR
GRB 040319 8.69 111  1:02
+0:35
 0:27
-2.3 55:4
+50
 24
54.3 1.45 1.83 0.74 0:562
+0:046
 0:429
1:122
+0:108
 1:04
1.996 XRR
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nom duree DOF  E
o
E
p
N
w
N
f

2
r
s keV keV 10
 2
10
 2
GRB 001225 52.42 112  1:26
+0:01
 0:01
340:3
+22
 20
251.8 { 29.24 1.44
GRB 010126 10.01 84  1:28
+0:27
 0:24
187:5
+720
 96
135 { 6.22 0.75
GRB 010213 31.45 96 { { { { { {
GRB 010225 9.75 66  1:23
+0:36
 0:33
34:85
+41
 15
26.8 2.19 2.33 0.68
GRB 010326a 31.45 112  0:88
+0:29
 0:25
342:8
+566
 152
383.9 { 1.09 0.78
GRB 010326b 10.48 95  1:15
+0:39
 0:37
65:46
+188
 33
55.6 1.3 0.973 0.65
GRB 010612 47.17 99  1:25
+0:18
 0:16
571:4
 334
428.5 0.68 0.99 0.76
GRB 010613 141.5 113  1:47
+0:09
 0:09
136:8
+47
 30
72.5 5.34 7.21 0.92
GRB 010629 23.75 97  1:4
+0:17
 0:16
85:93
+48
 24
51.5 7.31 8.76 0.68
GRB 010921 23.75 122  1:54
+0:07
 0:07
196
+79
 47
90.2 17.23 26.41 0.82
GRB 010923 5.78 97  1:02
+0:6
 0:42
236:9
 237
232.1 { 2.08 0.84
GRB 010928 34.52 141  0:66
+0:08
 0:08
295:8
+93
 62
396.4 0.624 0.3696 0.77
GRB 011019 26.22 64  1:47
+0:93
 0:79
19:89
+103
 13
10.5 1.46 2.17 1.02
GRB 011103 15.72 65 { { { { { {
GRB 011130 50 79 { { { { { {
GRB 011212 52.42 94 { { { { { {
GRB 011216 36.7 80  1:41
 0:55
105.3 62.1 { 2.91 0.88
GRB 020113 1.128 112  :52
+0:47
 0:36
238:9
+430
 111
353.5 { 0.383 .95
GRB 020124 40.65 125  :89
+0:17
 0:16
86:95
+34
 21
96.5 .901 .9701 .86
GRB 020127 25.62 125  1:11
+0:17
 0:17
122:8
+90
 40
109.3 .824 .889 .80
GRB 020201 120.57 44 { { { { { {
GRB 020305 120.6 84  1:06
+0:14
 0:13
261:3
+280
 97
245.6 { 0.636 .85
GRB 020317 10 80  :53
+0:53
 0:62
20:16
+22
 9
29.6 .336 .304 .89
GRB 020331 75 110  :81
+0:14
 0:14
70:3
+20
 14
83.6 .362 .395 .65
GRB 020418 7.31 112  1:11
+0:4
 0:33
283:9
+480
 127
252.6 { 15.28 .64
GRB 020531 1.03 122  :968
+0:2
 0:19
262:3
+390
 110
270.7 2.35 3.11 .76
GRB 020625 41.95 109 { { { { { {
GRB 020801 262.2 126  1:36
+0:13
 0:11
133:4
+70
 38
85.4 3.18 1.85 1
GRB 020812 60 94  1:14
+0:35
 0:32
114:8
+520
 59
98.7 0.472 0.508 0.73
GRB 020813 113.8 142  1:03
+0:02
 0:02
231
+18
 17
224.1 2.74 3.21 1.77
GRB 020819 50.15 116  1:03
+0:11
 0:09
76:23
+19
 14
73.9 1.47 1.41 1.
GRB 021004 49.7 115  1:09
+0:21
 0:2
84:03
+80
 31
76.5 .49 .55 .76
GRB 021014 26.22 97  :73
+0:68
 0:45
263:7
 166
334.9 { .2 .76
GRB 021016 94.4 112  1:22
+0:11
 0:1
319:4
+306
 117
249.1 { 1.51 .86
GRB 021104 31.25 68  1:03
+0:52
 0:43
30:18
+37
 13
29.3 .62 1.07 .66
GRB 021112 22.8 89  1:59
+0:86
 0:71
80.7 33.1 .96 .88 .67
GRB 021211 8 125  :90
+0:07
 0:07
51:25
+6
 5
56.4 3.58 3.98 .92
Tab. 2.5 { Parametres des ajustements spetraux ave le modele CTPL.
CHAPITRE 2. ANALYSE DES DONN

EES DE FREGATE/HETE-2 85
nom duree DOF  E
o
E
p
N
w
N
f

2
r
s keV keV 10
 2
10
 2
GRB 030115 35.9 113  1:33
+0:15
 0:14
98:3
+73
 33
65.8 1.21 1.52 0.86
GRB 030226 68.15 100  1:08
+0:2
 0:2
177:9
+89
 96
163.6 0.55 0.64 0.89
GRB 030323 26.22 78  0:8
+0:8
 0:83
44:2
+90
 26
53.0 0.82 0.22 0.87
GRB 030324 10.48 117  1:48
+0:18
 0:15
236.5 122.9 2.68 3.29 0.86
GRB 030328 193.9 139  1:17
+0:05
 0:04
123:3
+17
 14
102.3 1.54 1.14 1.26
GRB 030329 62.92 139  1:33
+0:02
 0:01
119:9
+4:6
 4
80.3 49.49 51.3 2.38
GRB 030416 78.65 75 { { { { { {
GRB 030418 104.85 125  1:43
+0:15
 0:14
69:87
+42
 21
39.8 1.21 1.36 0.99
GRB 030429 24.37 80  1:15
+0:36
 0:33
67:4
+700
 36
57.3 0.82 0.51 0.76
GRB 030519 20.97 125  0:94
+0:04
 0:03
218:4
+20
 18
231.5 2.3 8.98 1.21
GRB 030528 83.87 105  1:62
+0:11
 0:09
90:2
+30
 19
34.3 3.56 10.4 0.89
GRB 030706a 5.24 76  1:19
+1:17
 0:57
152:3
 117
123.4 { 0.72 0.7
GRB 030723 18.7 95  1:78
+0:6
 0:32
91.8 20.2 1.78 2.12 0.97
GRB 030725 73.4 114  1:53
+0:05
 0:05
297:4
+136
 74
139.8 9.89 10.5 1.38
GRB 030821 19.96 93  0:91
+0:17
 0:16
77:5
+29
 18
84.5 0.96 1.05 0.95
GRB 030823 55.5 89  1:2
+0:24
 0:23
35:3
+21
 11
28.2 2.5 2.13 0.71
GRB 030824 15.72 79 { { { { { {
GRB 030913 9.1 102  0:97
+0:33
 0:29
156
+530
 78
160.7 0.41 0.43 0.66
GRB 031026 73.4 106  1:16
+0:44
 0:19
10000 100000 .23 0.16 0.79
GRB 031109a 73.4 112  1:19
+0:03
 0:04
247:9
+33
 27
200.8 { 5.31 2.02
GRB 031109b 235.8 80 { { { { { {
GRB 031111a 57.6 140  1:03
+0:09
 0:08
437:5
+245
 126
424.4 0.93 1.28 0.84
GRB 031111b 36.7 92  1:82
+0:46
 0:36
136:4
 108
24.5 2.67 4.41 0.94
GRB 031203 11.21 132  1:14
+0:09
 0:07
183
+52
 36
157.4 12.3 6.48 0.78
GRB 031220 15.72 89  1:55
+0:27
 0:26
96:4
 50
43.4 3 3.67 0.77
GRB 040228 41.95 95  1:31
+0:34
 0:3
300:8
 243
207.5 0.48 0.36 0.68
GRB 040319 8.69 111  1:04
+0:28
 0:24
61:3
+41
 20
58.8 1.6 2.04 0.73
Tab. 2.6 { (suite) Parametres des ajustements spetraux ave le modele CTPL.
CHAPITRE 3. ETUDE SPECTRALE DE L'

EMISSION PROMPTE 86
Chapitre 3
Etude spetrale de l'emission
prompte
Je presente dans e hapitre les diverses observations et interpretations que j'ai pu
deduire de l'etude spetrale des sursauts gamma detetes par HETE-2/FREGATE. An
de travailler sur un ehantillon oherent de sursauts, j'ai seletionne dans les  150 sur-
sauts detetes par FREGATE uniquement eux qui sont dans le hamp de vue de FRE-
GATE ave un angle d'inidene inferieur a 60
Æ
. Si le sursaut a aussi ete detete par la
WXM, je fais un spetre joint ave les deux lots de donnees.
J'etudie don les 64 sursauts dont j'ai presente les parametres spetraux dans les tables
a la n du hapitre 2. La grande majorite des sursauts detetes appartient a la ategorie
des sursauts longs. Les deux sursauts ourts GRB 020113 et GRB 020531 detetes par
HETE-2 sont representes dans la plupart des gures par des etoiles pour pouvoir les
dierenier rapidement et hoisir de les prendre en ompte ou non dans les interpretations.
Les sursauts ourts semblent provenir d'un meanisme dierent de elui responsable des
sursauts longs (voir hapitre 1.4.1) et il est important de pouvoir les distinguer des autres.
De plus, HETE-2 a detete tres peu de sursauts ourts ontrairement aux autres missions
omme (BATSE ou BeppoSAX), j'aborderai e point dans la setion 3.4.
Ce hapitre porte sur l'etude des spetres integres sur toute la duree du sursaut,
et se ompose de la maniere suivante: je presente dans un premier temps les distributions
des dierents parametres spetraux et relations derivees des etudes des spetres de HETE-
2. Puis je fait une etude detaillee sur la nature des XRFs. Je passe ensuite rapidement sur
le probleme des sursauts ourts et sur une methode simple pour determiner si un sursaut
est dans le hamp de vue de FREGATE. Enn je montre que j'ai observe dans les spetres
de deux sursauts une seonde assure a basse energie qui n'est pas elle du E
p
.
Notation:
Les sursauts gamma mous sont notesXRF (X-Ray Flashes) etXRR (X-Ray Rih GRBs)
et les sursauts gamma lassiques: GRB. Les denitions de es dierentes lasses de sur-
sauts ont ete introduites dans la setion 1.2.8 et seront preisees dans la setion 3.3.
3.1 Distribution des parametres spetraux
Les dierents parametres spetraux des sursauts gamma sont eux denis par le
modele de Band que j'ai presente dans le hapitre 1 setion 1.2.3. Ces parametres, au
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nombre de trois, permettent de arateriser haque sursaut; e sont: le pi d'energie E
p
relie a la valeur E
o
, l'indie spetral de la pente a basse energie  et elui de la pente a
haute energie .
Les valeurs et erreurs a 90% de onane des parametres E
o
et  ont ete alulees en
ajustant les spetres ave le modele CTPL. J'ai hoisi de presenter dans ette setion les
deux types de distributions des parametres spetraux derives des deux modeles, CTPL et
GRBM. Ces distributions me permettent d'introduire les dierentes ategories de sursauts
gamma qui ont ete mises en evidene par BeppoSAX [62℄ et onrmees par HETE-2[10℄:
les X-Ray Flashes (XRF) et les sursauts X-Ray Rih (XRR).
3.1.1 Distribution de alpha
Les gures 3.1 montrent la distribution du parametre  pour tous les sursauts detetes
par FREGATE+WXM. A gauhe, la distribution est derivee du modele CTPL et a droite
du modele GRBM. La valeur moyenne de ette distribution, dans les deux as, se situe a
  1:2, e qui est en aord ave elle des sursauts de BATSE qui est entree sur
 1 [108℄ (voir gure 1.9 au entre).
Fig. 3.1 { Ces gures montrent la distribution du parametre  pour les spetres des sursauts
detetes par HETE-2. La distribution a gauhe est derivee des spetres ajustes ave le modele
CTPL et elle a droite des spetres ajustes ave le modele GRBM. Les distributions piquent a
une valeur moyenne de   1:2. Les traits pointilles representent les limites synhrotron.
Le seond resultat, plus important (qui est egalement illustre dans la gure 3.3) est
que la distribution est onnee dans les limites predites par le modele mettant en
jeu l'emission synhrotron. Ces limites sont  3=2 et  2=3 et elles sont representees en
tirets (voir la disussion sur es limites dans le paragraphe suivant). On remarque que 5
sursauts pour le modele CTPL et 4 pour le modele GRBM sont en dehors de es limites.
Cette gure ne presente ependant pas les erreurs sur es parametres et nous verrons ave
les gures suivantes qu'elles peuvent e^tre importantes, mais il appara^t neanmoins que
tous les sursauts restent ompatibles ave es limites. En e qui onerne la omparaison
ave la distribution de BATSE, ainsi que les resultats de BeppoSAX [46℄, qui sortent des
limites du synhrotron, il est important de noter que es derniers sont derives de l'etude
spetro-temporelle des sursauts de BATSE et BeppoSAX alors que elle de HETE-2 est
derivee uniquement des spetres integres sur toute la duree du sursaut.
Il serait interessant de faire le me^me genre de distribution que elle de BATSE, 'est
a dire en utilisant les spetres integres sur un intervalle de temps preis pour voir si les
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Fig. 3.2 { Ces gures montrent l'evolution temporelle des parametres spetraux de GRB 001225.
Le sursaut a ete deoupe en sept intervalles de temps egaux (0{6) et l'intervalle numero 7
orrespond au spetre integre sur la duree totale du sursaut. A gauhe le parametre  (en haut)
et E
p
(en bas) et a droite, la durete.
sursauts de HETE-2 sortent aussi des limites predites par le modele synhrotron. J'ai fait
ette etude pour le \CHRISMAS BURST", GRB 001225. Ce travail a fait l'objet d'un
proeeding a Rome en 2002, qui est en annexe. La gure 3.2 montre l'evolution temporelle
des parametres spetraux de GRB 001225. Le sursaut a ete deoupe en sept intervalles
de temps egaux (0{6) et l'intervalle numero 7 orrespond au spetre integre sur la duree
totale du sursaut. A gauhe le parametre  (en haut) et E
p
(en bas) et a droite, la durete.
On voit que dans e as, le parametre  reste dans les limites du synhrotron, e qui
etendrait le resultat preedent a l'evolution spetro-temporelle (neanmoins e resultat
reste a onrmer). Cette gure montre aussi l'evolution spetro-temporelle du dur
vers le mou qui a ete mise en evidene ave les autres experienes (voir setion 1.2.5
[51, 46℄). En eet, si on ignore le premier intervalle pour lequel  n'est pas ontraint, on
voit que le E
p
et la durete evoluent simultanement d'un spetre dur (grande valeur de E
p
et don grande valeur de la durete) vers un spetre mou.
Les gures 3.3 montrent le parametre  en ordonnee en fontion du parametre E
o
en abisse alules a partir du modele CTPL (gure de gauhe) et du modele GRBM
(gure de droite). Les erreurs sont representees ave des intervalles de onane a 90%.
Sur la gure de gauhe, on voit que les 5 sursauts dont le  etait en dehors des limites
synhrotron sur la gure 3.1 ont des barres d'erreurs importantes ompatibles ave les
limites du synhrotron. De me^me pour les 4 valeurs de  qui etaient en dehors des limites
sur la gure 3.1 de droite, les erreurs sont aussi dans les limites du synhrotron.
Les gures 3.4 montrent les me^mes gures que 3.3 ave E
p
a la plae de E
o
. Outre le
me^me resultat que la gure preedente, ette gure met en evidene une fration impor-
tante de sursauts qui ont un E
p
inferieur a 50 keV: 'est une premiere onrmation de
l'observation des sursauts mous mis en evidene ave BeppoSAX [62℄. Ces sursauts ont la
arateristique d'emettre la majeure partie de leur energie a basse energie et don d'avoir
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Fig. 3.3 { Ces gures presentent en absisse le parametre E
o
et en ordonnee le parametre  des
spetres des sursauts ajustes ave le modele CTPL (gure de gauhe) et le modele GRBM (gure
de doite). Les tirets symbolisent les limites du synhrotron ( 3=2 et  2=3).
Fig. 3.4 { Ces gures presentent en absisse le parametre E
p
et en ordonnee le parametre  des
spetres des sursauts ajustes ave le modele CTPL (gure de gauhe) et le modele GRBM (gure
de doite). Les tirets symbolisent les limites du synhrotron ( 3=2 et  2=3).
un E
p
dont la valeur est inferieure a elles trouvees par BATSE. On voit aussi sur ette
gure que quelle que soit la valeur de E
p
, partiulierement dans le as des sursauts mous,
 reste aussi dans les limites du synhrotron.
Ces gures 3.1, 3.3, 3.4 nous permettent de mettre en evidene plusieurs arateristiques
de l'emission prompte des sursauts, qu'ils soient durs ou mous:
{ Existene d'une quantite importante de sursauts qui ont un E
o
et un E
p
a basse
energie, typiquement inferieur a 50 keV. Ces sursauts ont ete lasses omme XRFs
par Heise et al. (2001) [62℄. Cette gure montre la onrmation par HETE-2 de
l'existene des X-Rays Flashes.
{ Quelle que soit la valeur de E
o
et don quel que soit le type de sursaut (XRF, XRR
ou GRB), toutes les valeurs (aux erreurs pres) du parametre  sont dans les limites
predites par le modele synhrotron (voir i apres).
{ Les sursauts XRFs et XRRs ont une distribution de  similaire a elle des sursauts
GRBs.
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En e qui onerne e dernier point, la gure 3.4 a droite est elle qui est la plus
representative, tous les sursauts y sont representes et le parametre E
p
est arateristique
de haque sursaut. Dans ette gure, on voit qu'il n'existe vraisemblablement pas de
dierenes fondamentales entre les sursauts mous (ave un petit E
p
) et les GRBs las-
siques, e qui n'etait pas ompletement admis au moment de leur deouverte. Ces evenements
etaient initialement denis par le fait qu'ils etaient vus dans la WFC (deteteur X) et
non dans le GRBM (deteteur gamma) de BeppoSAX. Ils formaient don deux lasses
distintes et naturellement, on a pense que e pourraient e^tre des evenements qui avaient
une physique dierente des sursauts gamma (voir la setion 1.2.8)
Les limites du synhrotron pour la pente du spetre a basse energie
L'emission synhrotron est produite par des eletrons relativistes evoluant dans un
hamp magnetique. La forme du spetre des photons rayonnes est diretement relie a la
distribution en energie des eletrons relativistes. Si on fait l'hypothese que le proessus
synhrotron est dominant durant toute la phase de l'emission gamma, des limites peuvent
e^tre obtenues pour la pente des spetres integres sur la duree totale du sursaut. Ces pentes
limites sont alulees dans le hapitre 4 de ette these qui derit le meanisme d'emission
synhrotron dans le adre du modele des hos internes. je me limite ii aux resultats
onernant la pente a basse energie d'indie  qui doit verier  3=2 <  <  2=3. J'ai
montre dans ette setion que toutes les valeurs de  des sursauts detetes par HETE-2
etaient bien, sans exeption, dans et intervalle.
La premiere limite  =  2=3 est appelee aussi ligne de mort du meanisme synhro-
tron:
Le spetre synhrotron instantane d'un eletron unique montre une pente a basse energie
 =  2=3 (pour le nombre de photons et  = +1=3 pour le ux), suivie d'une oupure
exponentielle a la frequene synhrotron. Ce spetre serait aussi elui d'une distribution
mono-energetique d'eletrons. Dans le as des sursauts gamma, on prevoit pluto^t que les
eletrons relativistes ont une distribution en loi de puissane N(E) = E
 p
, pour E > E
i
et ave p prohe de 2. E
i
est l'energie minimum des eletrons relativistes qui viennent
d'e^tre aeleres. Si es eletrons ne rayonnent pas eÆaement, leur perte d'energie par
rayonnement synhrotron est negligeable et la forme de ette distribution n'evolue pas
sur une ehelle de temps dynamique. Le spetre instantane est don la superposition du
spetre mono-energetique mentionne i-dessus, pondere par la loi de puissane. A basse
energie, on ne somme que des pentes  2=3 et le resultat est  =  2=3. Lorsque l'on integre
es spetres elementaires sur la duree du sursaut, la pente observee est don enore egale
a  =  2=3.
La seonde limite  =  3=2, vient du fait que le as preedent est modie si les
eletrons rayonnent eÆaement. En eet la perte d'energie des eletrons n'est plus
negligeable et en partiulier l'energie minimum des eletrons diminue rapidement au ours
du temps. La pente a basse energie du spetre des photons synhrotron devient don plus
pentue ar les eletrons se refroidissant rayonnent de plus en plus a basse energie. On
trouve dans e as  =  3=2 [119℄.
Au total, au ours d'un sursaut, les eletrons peuvent hanger de regime et on s'attend
don a e que la pente a basse energie obtenue du spetre integre sur la duree du sursaut
verie  3=2 <  <  2=3. Cependant, pour des raisons d'eÆaite, on s'attend dans le
modele des hos internes a e que  =  3=2 soit la valeur la plus frequente (rayon-
nement eÆae). Notons egalement que ontrairement a la phase de l'afterglow pour
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laquelle le meanisme synhrotron est tres ertainement le proessus radiatif dominant
(ei est par exemple onrme par les mesures de polarisarion), la nature du proessus
dominant est moins laire pour la phase d'emission gamma et es limites ne s'appliquent
bien evidemment plus si elui-i n'est pas le meanisme synhrotron.
3.1.2 Distribution du E
p
J'ai hoisi de montrer sur la gure 3.5 la distribution de E
p
en fontion des deux
modeles, CTPL (en pointilles) et GRBM. On voit que les distributions sont identiques
quel que soit le modele hoisi. Cei vient du fait que le parametre E
p
est un parametre
partiulierement stable. Cette gure montre que quel que soit le modele utilise, lorsque
la valeur de  hange, elle de E
o
hange aussi an que E
p
reste identique. On peut
remarquer sur ette gure que le modele CTPL ne permet pas d'obtenir des petites
valeurs de E
p
. En eet, les sursauts mous ont un E
p
situe au milieu (ou plus bas) de
la gamme d'energie de HETE-2, et pour es sursauts, le modele GRBM est indispensable
puisque que le parametre  est un parametre a part entiere. Les spetres de es sursauts
mous ne peuvent don pas e^tre ajustes ave le modele CTPL (voir les tables 2.5, et 2.6
presentant les parametres derives du modele CTPL).
Fig. 3.5 { Distribution du E
p
alule a partir des deux modeles CTPL (en pointilles) et GRBM
(en trait plein). Cette distribution montre que le parametre E
p
est un parametre stable quel que
soit le modele utilise.
La seonde gure 3.6 montre la distribution du E
p
derive du modele GRBM (en trait
plein), omparee a elle de BATSE [108℄ (en pointilles). L'utilisation du modele GRBM
permet de prendre en ompte l'integralite de l'ehantillon de sursauts detetes par HETE-
2. Eetivement dans le as des sursauts mous qui ont typiquement un E
p
aux environs
de 20 keV, les spetres ne peuvent e^tre ajustes ave le modele CTPL alors que les sursauts
ayant un E
p
a la limite haute de la gamme de FREGATE peuvent e^tre ajustes ave le
modele GRBM en xant la valeur de  a -2.3
On montre ii que la distribution des E
p
, etroite et entree sur 200 keV ave BATSE, est
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plus large et s'etend a plus basse energie. La distribution de HETE-2 est entree sur
 70 keV et s'etend a basse energie, jusqu'a quelques keV. Cette distribution onrme
l'existene de sursauts qui ont un faible E
p
, qui semblent former une ontinuite ave la
distribution de BATSE et non une ategorie distinte.
On remarque aussi que es deux distributions orrespondent aux gammes d'energie ex-
plorees par les instruments. BATSE etait sensible de 30 keV a 2 MeV et la distribution
s'etend entre 30 keV et 2 MeV, entree sur 200 keV. De me^me, HETE-2 est sensible
aux photons de 2 a 400 keV et la distribution s'etend sur la me^me gamme d'energie,
entree sur 70 keV. Cette observation montre que toutes les observations sur les sur-
sauts gamma (et en astrophysique en general) sont biaisees par les instruments. Pour les
sursauts gamma et eet est inontestable: je montrerai a la n de e hapitre que la
gamme d'energie de HETE-2, qui s'etend a basse energie, nous a permis d'observer une
arateristique supplementaire dans les spetres des sursauts a basse energie. De me^me,
l'experiene EGRET qui observe le iel gamma aux alentours de plusieurs GeV a permis
aussi d'observer d'autres arateristiques a tres haute energie (voir setion 3.6).
Fig. 3.6 { Distribution du E
p
alule a partir du modele GRBM (trait plein) et omparee a
elle de BATSE en pointilles (la distribution de BATSE a ete renormalisee an d'e^tre aisement
omparable a elle de HETE-2). Les deux lignes orrespondent aux gammes d'energie respetives
explorees par BATSE et HETE-2.
Il semble don neessaire d'avoir une large gamme d'energie pour bien observer et
omprendre l'emission prompte des sursauts gamma.
3.1.3 Distribution de 
La distribution du parametre  (gure 3.7) est presentee seulement pour les sursauts
pour lesquels e parametre a pu e^tre determine, 'est a dire pour 27 sursauts. Ces sursauts
sont essentiellement des sursauts mous, puisque e sont les seuls qui ont un E
p
assez bas
pour que  soit determine orretement. Neanmoins si l'on ompare ette distribution ave
elle des sursauts de BATSE (gure 1.9 a droite), on remarque qu'elles sont ompletement
CHAPITRE 3. ETUDE SPECTRALE DE L'

EMISSION PROMPTE 93
ompatibles. La distribution de  pour les sursauts de BATSE est entree sur  2:3 ainsi
que elle de HETE-2. Il est ependant important de noter que les erreurs sur le parametre
 sont non negligeables. Les erreurs inferieures sont partiulierement importante dans la
plupart des as (voir gure 3.7 de droite).
Ces gures montrent globalement que les sursauts mous (XRF, XRR) presentent les
me^mes arateristiques spetrales du point de vue des parametres que les sursauts las-
siques detetes par BATSE. La seule dierene est leur spetre qui est deale a plus basse
energie.
Fig. 3.7 { Distribution du parametre . A droite, en fontion de E
p
.
3.1.4 Conlusions sur les parametres spetraux derives des modeles CTPL
et GRBM pour les sursauts detetes par HETE-2
Les simples distributions des parametres spetraux nous permettent de deduire de
nombreuses onlusions sur l'emission prompte:
{ Les distributions de  et  sont en aord ave elles de BATSE.
{ Quelle que soit la valeur du E
p
, la distribution de , pour les spetres integres sur
toute la duree du sursaut, reste onnee dans les limites predites par le modele
d'emission synhrotron.
{ Nous avons onrme l'observation de sursauts mous qui ont la partiularite d'avoir
un E
p
situe a basse energie E
p
< 50 keV.
{ Ces sursauts mous semblent presenter les me^mes distributions de  et  que les
sursauts gamma lassiques, et ils ne peuvent e^tre distingues de maniere laire des
sursauts gamma (on ne voit pas deux groupes distints dans les distributions). C'est
un premier resultat en faveur du fait qu'ils sont tous issus du me^me phenomene.
3.2 Relations spetrales
Pour ette etude je me base prinipalement sur le alul des uenes dans la gamme
d'energie entre 2 keV et 30 keV (notee uene X, F
X
) et dans la gamme d'energie entre
30 keV et 400 keV (notee uene  F

). Le alul de es deux uenes est a preiser.
Tout d'abord le modele utilise pour aluler es uenes est le modele GRBM. En eet, le
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modele GRBM est deni pour tous les types de sursauts (XRFs, XRR et GRBs) et permet
de ne pas sous-estimer les uenes a haute energie dans le as des sursauts mous (XRFs
ou XRR). En e qui onerne les sursauts GRBs, me^me si la partie haute energie ne peut
e^tre detetee, en xant le parametre  a la valeur moyenne trouvee ave les sursauts de
BATSE qui est de  2:3 [108℄ on peut aluler les uenes, tout en prenant bien en ompte
les hautes energies. Enn nous avons vu setion 2.3.3 que la normalisation entre les deux
instruments, la WXM et FREGATE n'est pas toujours parfaite. Il n'est don pas possible
de aluler la uene X en utilisant les donnees de la WXM et les uenes  en utilisant
FREGATE. On alule don les uenes X et  a partir des parametres spetraux obtenus
ave les spetres joints et ave la normalisation de FREGATE.
3.2.1 Relation durete-intensite
La premiere relation que je mets en evidene est elle de la durete en fontion de
l'intensite, qui a ete mise en evidene des 1991 ([6℄, [94℄, [13℄). Sur la gure 3.8, la durete
est denie omme le rapport entre les uenes  et X et l'intensite omme la uene
totale entre 2 keV et 400 keV (X + ). Cette gure met en evidene la orrelation
positive entre la durete et l'intensite sur pres de trois deades en intensite:
plus les sursauts sont faibles en intensite plus la durete devient petite. On denit ainsi
arbitrairement les trois lasses de sursauts gamma que je mentionne depuis le debut de
ette these:
{ les sursauts gamma GRBs sont denis tel que F

=F
X
> 3:3
{ les sursauts X-Ray Rihs (XRRs) sont denis tel que 1 < F

=F
X
< 3:3
{ les X-Ray Flashes (sursauts XRFs) sont denis tel que F

=F
X
< 1
Les deux lignes en tirets representent les limites en terme de F

=F
X
des trois populations.
La gure montre que es trois lasses forment un ontinuum et non trois lasses distintes
omme il avait ete suggere au moment de leur deouverte. La dierene entre l'experiene
HETE-2 et BeppoSAX est que les XRFs etaient denis omme evenements ayant ete
detete ave l'instrument X (WFC) et pas ave l'instrument gamma (GRBM). Dans le
as de HETE-2, es evenements sont detetes par FREGATE et par la WXM qui ouvrent
ensemble une gamme d'energie ontinue entre 2 keV et 400 keV et qui ont une reponse
ommune dans la gamme 6{25 keV. Gra^e a ette large gamme d'energie, HETE-2 est
apable non seulement de deteter les XRFs, XRRs et les GRBs, mais aussi de fournir un
spetre ontinu de es evenements dans la gamme d'energie 2{400 keV.
Cette ontinuite observee entre les trois lasses est en faveur du fait qu'elles font partie
d'un me^me groupe, et sont issus du me^me phenomene physique.
3.2.2 Diagramme uene-uene
La gure 3.9 montre un diagramme uene-uene pour les sursauts de HETE-2, ave
en absisse la uene  et en ordonnee la uene X. Cette gure onrme une fois de plus
la ontinuite observee entre les trois types de sursauts que j'ai montree dans le paragraphe
preedent. Elle montre aussi qu'il existe une orrelation entre F
X
et F

. En prenant en
ompte l'ehantillon omplet, on trouve F

/ F
1:08
X
et en ignorant les deux sursauts ourts
et durs (representes par des etoiles) on obtient F

/ F
1:17
X
.
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Fig. 3.8 { Durete F

=F
X
en fontion de la uene totale, F
X
+ F

. Cette gure permet de
distinguer les trois lasses de sursauts, les XRFs, XRRs, et GRBs et montre que es trois lasses
forment une ontinuite.
Fig. 3.9 { F

en fontion de F
X
pour les sursauts de HETE-2.
3.2.3 Relation durete-E
p
La gure 3.10 montre la durete F

=F
X
en fontion de la valeur de E
p
. Elle met en
evidene une exellente orrelation entre E
p
et la durete. Cette orrelation qui est
issue naturellement de la fontion de Band montre que la durete est un exellent traeur
du E
p
. Comme on l'a vu preedemment, la valeur de E
p
est dans de nombreux as peu
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preise, lorsque la assure se trouve aux limites de la gamme d'energie de FREGATE
+ WXM, et que les parametres  ou E
o
, et don E
p
ne sont pas bien ontraints par les
ajustements spetraux. Il est don tres interessant de pouvoir aluler une quantite sure et
preise qui est arateristique du E
p
, et qui ne depend pas de la preision de l'ajustement
spetral.
Les lignes en pointilles representent omme dans le as des gures preedentes et
suivantes, les limites en termes de durete des trois lasses de sursauts. On remarque
enore une fois ette ontinuite qui a ete montree aussi preedemment et qui est en faveur
d'un meanisme identique responsable de l'emission a l'uvre dans es lasses de sursauts.
Fig. 3.10 { Cette gure montre le rapport entre les uenes F

=F
X
en ordonnee et en absisse
la valeur de E
p
. La durete peut e^tre onsideree omme un indiateur robuste du E
p
.
3.2.4 Relation d'Amati
En 2002, Amati et al. [2℄ etudierent 12 sursauts de BeppoSAX pour lesquels un redshift
avait ete mesure et montrerent qu'il existe une relation purement observationnelle entre
la valeur du E
p
a la soure, notee E
soure
p
et la valeur de l'energie totale isotrope E
iso
mesureeentre 1 keV et 10000 keV, 'est a dire l'energie rayonnee par la soure dans ette
gamme d'energie en prenant omme hypothese une emission isotrope.
La gure 3.11 montre que HETE-2 a onrme et etendu la relation d'Amati [83℄. En
eet les dix sursauts detetes par HETE-2 et dont le redshift a pu e^tre mesure, onrment
ette relation. De plus, la WXM a detete un sursaut GRB 020903 qui est le plus mou des
XRFs detetes par HETE-2. Ce sursaut, qui ne fut pas detete par FREGATE (tellement
il ontenait peu de photons au-dela de 7 keV), a un E
p
de 2.7 keV [117℄, un redshift de
z = 0:25 et une energie isotrope equivalente de E
iso
= 10
49
erg. Ces valeurs plaent e
sursaut dans la ontinuite de la relation d'Amati ave une energie E
iso
300 fois plus faible
que le plus faible des sursauts de BeppoSAX. La relation est la suivante: E
soure
p
= 89E
0:5
iso;52
keV ave E
iso;52
est l'energie isotrope en unite de 10
52
erg (E
iso;52
= E
iso
 10
52
erg). La
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relation deouverte par Amati et al. fut don non seulement onrmee et etendue sur plus
de 3 deades par les sursauts de HETE-2 mais elle implique aussi le fait que les XRFs sont
issus du me^me phenomene que les GRBs et ont leur plae dans les dierentes relations
spetrales denies pour les GRBs.
Fig. 3.11 { Cette gure montre le E
p
a la soure en fontion de E
iso
pour les sursauts de
BeppoSAX et de HETE-2 qui ont un redshift[117℄.
3.3 Nature des XRFs
Nous avons vu que le resulat prinipal de HETE-2 onernant l'emission prompte est
la onrmation de l'existene des sursauts mous (voir setion 1.2.8). Ce terme de sursauts
mous permet de les dierenier des sursauts detetes par BATSE et a partir desquelles
ont ete formulees les premieres relations sur les arateristiques spetrales des GRBs.
De haque relation derite dans les setions preedentes, nous pouvons en deduire des
proprietes sur les XRFs et XRRs. Depuis leur deouverte il fallait demontrer si ette lasse
etait une lasse partiuliere de sursauts gamma ou si 'etait le me^me phenomene a des
energies plus basses. Les distributions des parametres spetraux ( et ) presentees gure
3.12, montrent qu'elles sont identiques a elle des GRBs. Les XRFs, XRRs et GRBs sont
dierentiables uniquement par le parametre E
p
, qui se situe dans le as des deux premieres
lasses a plus basse energie que pour les GRBs. C'est sur e ritere (plus preisement
elui de la durete) que nous avons deni de faon arbitraire les XRFs et XRRs. Ces deux
distributions des E
p
et de la durete montrent une ontinuite entre es trois lasses. Cette
ontinuite nous permet de roire que les XRFs et XRRs sont issus du me^me phenomene
que les GRBs. Le fait qu'ils suivent de surro^t la relation d'Amati onrme l'origine
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ommune des trois lasses. Nous verrons dans le hapitre 4.3 que le modele theorique que
j'ai etudie permet aussi de montrer que les XRFs et XRRs sont issus du me^me phenomene.
Il est neanmoins important de noter que le nombre d'evenements observes n'est pas assez
important pour exlure la possibilite d'un lasse de sursauts vraiment dierente. Les
futures missions permettront d'augmenter les statistiques et favoriser un modele.
Fig. 3.12 { Distribution des parametre  et  pour les XRFs. La distribution de  doit e^tre
omparee a la gure 3.7. On remarque que les XRFs presentent pour es parametres, les me^mes
distributions que l'ehantillon total.
3.3.1 XRFs: des sursauts a grand redshift?
Une premiere expliation qui fut envisagee pour la nature des XRFs et XRRs etait
de les situer a grande distane. J'ai etudie l'evolution de la durete ave le redshift pour
tous les sursauts detetes par HETE-2 dont le redshift a pu e^tre determine. J'ai don
regarde omment es sursauts evolueraient dans le diagramme durete-intensite (gure 3.8)
si leur redshift etait deale a de grande valeur, jusq'a z = 10 par exemple. Les sursauts
inlus dans ette etude sont: GRB 010921 z = 0:45, GRB 020124 z = 3:2, GRB 020813
z = 1:25, GRB 021004 z = 2:31, GRB 021211 z = 1:01, GRB 030115 z = 2:2, GRB
030226 z = 1:98, GRB 030323 z = 3:37, GRB 030328 z = 1:52, GRB 030329 z = 0:17,
GRB 030429 z = 2:65. On obtient la gure 3.13, les lignes montrent l'evolution en redshift
(du redshift initial jusqu'a z=10), les redshifts 1 et 5 sont marques par des roix et les
redshifts 2 et 10 par des losanges vides. Ce que l'on remarque naturellement sur ette
gure est que es sursauts ont leur uene totale et leur durete qui deroissent
lorsque le redshift augmente.
Seulement, on note que la plus basse valeur de la durete atteinte a z = 10 ave ette
methode est F

=F
X
= 0:5. Cette valeur est enore bien superieure a F

=F
X
= 0:09
trouvee pour GRB 020113, le plus mou des sursauts detetes par FREGATE. De plus, a
z = 10, la plupart des sursauts ont une intensite de l'ordre de 10
 7
erg.m
 2
e qui est
inferieure a la limite de detetion de HETE-2 (superieure a 10
 7
erg.m
 2
): a z = 10, es
sursauts ne sont plus detetables par HETE-2, alors que les XRFs le sont. Le proessus
onsistant a plaer les sursauts a grand redshift permet apparemment de produire des
X-Ray Flashes et des sursauts X-Ray Rih (tres faibles), mais il semble qu'il atteigne une
borne inferieure et ne puisse reproduire les tres petites valeurs de la durete observees pour
les XRFs.
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Fig. 3.13 { Cette gure montre omment les sursauts evoluent dans le diagramme durete-
intensite (F

=F
X
en fontion de F
X
+ F

) lorsque leur redshif est deale jusqu'a z = 10.
Cette onstatation peut e^tre renforee en faisant evoluer les spetres dans leur representation
naturelle: en E
2
N(E). Prenons par exemple GRB 030329 qui a un redshift de 0.17,
 =  1:26,  =  2:28 et E
p
= 67:7 keV. Il est possible de dealer e spetre a de
grands redshifts, 'est e que je montre sur la gure 3.14. Le spetre est deale jusqu'a
z = 10 en passant par z = 1;2;5. Initialement E
p
, le maximum du spetre dans ette
onguration est de 68 keV. On voit qu'a z = 10 il est plus faible en terme de ux, mais
il est aussi deale a basse energie. Seulement e dealage n'est pas agrant, en eet le E
p
a enore une valeur de  7 keV. Cette valeur vient simplement du dealage en redsfhit
E
z=10
p
= E
z=0:17
p
 (1 + 0:17)=(1 + z = 10)  E
z=0:17
p
=10, et ne permet pas d'atteindre
les petites valeurs observees de quelques keV seulement. Le spetre en pointille sur ette
gure est elui d'un X-Ray Flash \typique" detete par HETE-2. Il s'agit de GRB 010225
qui a un E
p
de  24 keV. En omparant les dierents spetres de GRB 030329 ave elui
de GRB 010225, on voit qu'ils deviennent rapidement faibles en terme de luminosite et
don diÆilement detetables par HETE-2.
Une derniere gure interessante a etudier ave l'evolution en redshift est elle presentee
gure 3.15. Sur ette gure, tous les sursauts dont le redshift est onnu, ont ete deales
a z = 1. Le sursaut situe en bas a gauhe a ete plae a titre de omparaison, il s'agit
de GRB 020903 (non detete par FREGATE) qui a un redshif de z = 0:25. Les points
se regroupent dans une bande etroite qui montre que la orrelation durete-intensite est
intrinseque. Cette gure reete la relation d'Amati presentee setion 3.2.4: la uene entre
2 keV et 400 keV reetant l'energie isotrope entre 1 keV et 10000 keV et j'ai montre dans
la setion 3.2.3 que la durete etait un exellent traeur du E
p
. On reproduit don ii
la relation d'Amati, non pas a la soure, mais a z = 1. Un ajustement lineaire dans
l'espae logarithmique de es donnees donne: F

=F
X
/ F
0:58
totale
e qui est similaire a la
relation d'Amati: E
soure
p
= 89E
0:5
iso;52
. Le peu de statistique (seulement 11 sursauts ont un
redshift) ne permet pas aujourd'hui de donner des interpretations ables, mais on peut
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Fig. 3.14 { Evolution du spetre de GRB 030329 ave le redshift dans la representation en
E
2
N(E). Le spetre initialement emis de z = 0:17 est deale aux redshifts: z = 1;2;5;10. Le
spetre en pointille sur ette gure est elui d'un X-Ray Flash \typique" detete par HETE-2,
GRB 010225.
imaginer que tous les sursauts a z = 1 sont regroupes dans une bande tres etroite et
eventuellement un jour pouvoir deduire une relation ave le redshift.....
Fig. 3.15 { Cette gure montre le diagramme durete-intensite (F

=F
X
en fontion de F
X
+F

)
pour les sursauts dont le redshift a ete detete et deale jusqu'a z = 1. Le sursaut situe en bas a
gauhe a ete plae a titre de omparaison, il s'agit de GRB 020903 (non detete par FREGATE).
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3.3.2 Durees
Une autre propriete en faveur du fait que les XRFs ne sont pas des sursauts a grand
redshifts est la distribution des durees. La gure 3.16 montre la durete en fontion de la
duree ave les limites des trois lasses. On remarque que les XRFs et XRRs presentent
une distribution des durees identiques a elle des GRBs. Or si es sursauts etaient a tres
grand redshift, on devrait obtenir une distribution dealee vers des durees plus grandes,
du^ a l'eet osmologique de dilatation des durees ave le redshift.
L'inuene de la gamme d'energie sur la mesure des durees a ete etudie par Fenimore
et al. en 1995 [36℄. Ils ont montre que la largeur des pis des sursauts gamma etait plus
petite a haute energie, ompensant partiellement la dilatation temporelle due au redshift:
l'ehelle de temps T et l'energie E sont reliees par T  E
 0:4
. Cette relation a pour eet de
diminuer les durees observees des sursauts a z = 10 relativement aux sursauts a z = 1 d'un
fateur d'a peu pres [(1+10)=(1+1)℄
0:4
= 1:97. La dilatation due aux eets osmologiques
du redshift augmente par ontre les durees d'un fateur [(1 + 10)=(1 + 1)℄ = 5:5. Ainsi,
en ombinant es deux eets, on s'attend a e que les sursauts a grand redshift, don les
XRFs, aient en moyenne une duree plus longue d'un fateur 5:5=1:97 = 2:8. Les gures
3.16 montrent bien que e n'est pas le as: on remarque eetivement que la gamme des
durees des XRFs s'etend de 10s a 240s et elle des XRRs de 5s a 260s, omparees a elle
des GRBs (longs) de 6s a 200s. De plus les deux distributions des durees des XRFs et de
l'ehantillon total sont ompatibles.
Fig. 3.16 { La gure a droite montre la durete F

=F
X
en fontion de la duree pour les trois
types de sursauts. Celle de gauhe montre la distribution des durees pour les XRFs (en pointilles)
omparee a elle de l'ehantillon global.
3.3.3 Redshift d'un XRF
Aujourd'hui un seul redshift de XRF a ete mesure, onrmant le fait que es sursauts
ne sont pas des GRBs a tres grand redshift. Il s'agit de GRB 020903 detete uniquement
dans la WXM [117℄ qui a un E
p
de 2.7 keV. Cette valeur fait de e sursaut le plus faible
et le plus mou jamais detete jusqu'a aujourd'hui. Le redshift de GRB 020903 a pu e^tre
mesure gra^e aux observations spetrosopiques de la galaxie ho^te faites ave le telesope
Magellan [128℄. Le redshift a pu e^tre mesure a z = 0:25  0:01. Cette petite valeur est
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la premiere preuve que les XRFs et XRRs ne sont pas des sursauts a grand redshift.
Toutefois d'autres mesures de redshift de XRFs sont neessaires pour onrmer e fait de
maniere plus robuste.
J'ai exlusivement mentionne dans ette setion les XRFs, pour lesquels on a ee-
tivement detete que 3 afterglows sur les 19 XRFs observes par FREGATE (voir les
tables 2.1, 2.2). Il est ependant important de remarquer que e n'est pas le as des
XRR (sursauts intermediaires entre les GRBs et les XRFs). En eet sur les 23 XRRs
detetes par FREGATE, 12 afterglow ont ete observes dans toutes les gammes d'energie
(X, optique, infra-rouge et radio) et sur es 12 afterglows on a pu determiner 7 redshifts
ompris entre z = 0:17 pour GRB 030329 et z = 3:37 pour GRB 030323. A titre de
omparaison, sur les 22 GRBs, 7 afterglows ont ete detetes et 4 redshifts mesures. Ces
nombreuses observations d'afterglows de XRRs et la determination de redshifts prouvent
que es sursauts qui sont plus faibles, ompares aux sursauts de BATSE, presentent les
me^mes arateristiques observationnelles que les GRBs et sont don ertainement issus
du me^me phenomene physique que les sursauts gamma lassiques.
3.3.4 Autres modeles suseptibles d'expliquer les XRFs
Dierentes hypotheses ont ete proposees pour expliquer la nature des XRFs. Voii les
prinipales:
{ La premiere hypothese proposee est que les XRFs sont des sursauts gamma vus
de ^ote[142℄. Nous avons vu que le jet d'emission des sursauts gamma est sans
doute ollimate. Il est alors possible de voir des sursauts de o^te. L'energie emise en
gamma est alors faible omparee a elle emise en X et les sursauts sont suseptibles
d'e^tre observes ave les arateristiques observationnelles des XRFs.
{ Un seond modele propose omme expliation un jet struture au sein duquel le
fateur de Lorentz a une distribution non uniforme et hange selon l'angle de vue du
jet [115℄. L'energie reue depend don de l'angle ave lequel le sursaut est observe
par rapport a l'angle d'ouverture du jet d'emission.
{ Un troisieme modele est base sur la variation de l'angle du jet [82℄. Plus et angle
est petit, plus le sursaut observe est dur. Les XRFs sont alors denis omme des
sursauts gamma dont l'angle d'ouverture du jet d'emission est important.
{ Un quatrieme modele propose un jet n pour tous les types de sursauts, mais des
fateurs de Lorentz dierents. Un XRFs est alors produit par un vent dont le fateur
de Lorentz moyen est plus faible que dans le as des sursauts gamma [118℄.
{ Un dernier modele qui est elui que je presente dans le hapitre 4 met en jeu, non
des fateurs de Lorentz dierents, mais des ontrastes du fateur de Lorentz au sein
du vent qui sont dierents. Un XRFs est obtenu ave des faibles ontrastes et les
GRBs ave de grands ontrastes [11℄.
3.3.5 Les XRFs: des sursauts gamma
D'apres les observations de HETE-2, nous avons montre que les XRFs n'etaient pas
des sursauts a grand redshift omme il a pu e^tre suppose lorsqu'ils ont ete deouverts.
Nous avons montre aussi que les trois lasses de sursauts, denies arbitrairement (XRFs,
XRRs et GRBs) presentent les me^mes arateristiques observationnelles (du point de vue
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des spetres, des ourbes de lumiere, des afterglows), forment une unique lasse ontinue
et sont surement issus du me^me meanisme d'emission.
Je montrerai dans le hapitre 4.3 que le modele des hos internes mettant en jeu le
proessus d'emission synhrotron onrme es onlusions et permet de denir les pro-
prietes intrinseques des XRFs et XRRs. On a pu determiner les parametres des hos
internes qui etaient responsables de es sursauts.
3.4 Les sursauts ourts
Nous avons vu dans la setion 1.2.2 que les donnees de BATSE ont montre une dis-
tribution bi-modale de la duree des sursauts. Cette distribution met en evidene deux
lasses de sursauts: les sursauts longs et les sursauts ourts. Les sursauts longs ont une
duree superieure a 2s et une duree moyenne de  20s. Les sursauts ourts ont eux une
duree inferieure a 2s et une duree moyenne de  200ms. 26% des sursauts detetes par
BATSE etaient ourts et durs [103℄ et 22% pour BeppoSAX [49℄ alors que urieusement,
sur les  64 sursauts detetes par HETE-2, seulement 2 ont ete lasses ourts et durs:
GRB 020113 et GRB 020531. Nous onsiderons ii que les sursauts loalises de HETE-2,
il est en eet important de omparer des ehantillons ave les me^mes arateristiques.
Le pourentage de sursauts ourts loalises par rapport aux sursauts longs loalises de
HETE-2 est de  3%. Nous allons voir les raisons qui peuvent expliquer ette dierene:
1. Une premiere dierene vient du fait que BATSE etait moins sensible aux sursauts
XRFs et XRRs qui sont tous des sursauts longs. Pour e^tre oherent dans l'etude
il faut don omparer les me^mes ehantillons. HETE-2 a detete 19 sursauts XRFs
(nombre qui peut e^tre augmente a 42 si on prend en ompte les 23 XRRs) qui ne
pouvaient e^tre detetes par BATSE. Il est don raisonnable de diminuer l'ehantillon
de HETE-2 a 47 sursauts (24 si on etudie seulement les GRBs), donnant un pour-
entage de sursauts ourts de  4% ( 8%).
2. Une autre dierene vient du fait que la loalisation sur HETE-2 se fait gra^e a la
WXM, or les sursauts ourts ont peu de photons a basse energie, dans la gamme de
la WXM et ne sont don pas loalises. En supposant que la WXM n'a pu loaliser
 2 sursauts ourts, on obtient alors un pourentage de sursauts ourts de  8%
( 16%).
3. Un dernier fateur vient du seuil de delenhement de HETE-2 en fontion des
energies par rapport a elle de BATSE. Le seuil de detetion de FREGATE dans la
gamme d'energie 50{300 keV est de  1:ph.m
 2
.s
 1
[34℄ alors que elui de BATSE
dans la me^me gamme d'energie est de  0:2ph.m
 2
.s
 1
. On peut don augmenter
enore nos detetions d'un fateur 4, et on obtient alors un pourentage de sursauts
ourts de  30%. On retrouve don approximativement les pourentages de sursauts
ourts observes par BATSE et BeppoSAX.
Toutes es expliations permettent en partie de omprendre pourquoi HETE-2 detete
si peu de sursauts ourts, alors que la proportion detetee par BATSE etait importante.
Nous allons voir dans la suite de ette setion les arateristiques spetrales de ette lasse
partiuliere de sursauts.
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3.4.1 Carateristiques des sursauts ourts
La ategorie des sursauts ourts reste enore aujourd'hui la plus mysterieuse. Cu-
rieusement auun afterglow de sursaut ourt n'a enore ete detete malgre les progres
apportes par HETE-2 dans le suivi rapide des afterglows. GRB 020531 a ete detete par
HETE-2 et le telesope a ation rapide TAROT (telesope franais installe au-dessus de
Nie et dedie au suivi rapide des sursauts detetes par HETE) a observe le hamp de vue
environ une heure apres le sursaut (observation 1408). La gure 3.17 montre les dierentes
observations pour le sursaut GRB 020531 ave en omparaison la ourbe de l'afterglow
de GRB 020124, qui etait un des afterglows les plus faibles detetes a ette epoque. On
remarque que toutes les observations allaient plus bas en magnitude que elle de GRB
020124, or auune ontrepartie n'a ete detetee durant ette periode.
Fig. 3.17 { Non-observation de l'afterglow du sursaut ourt GR020531. Toutes les observations
de reherhe de l'afterglow de GRB 020531 sont representees (observations 1401 a 1435: numero
des noties GCN), omparees aux observations d'autres sursauts: GRB 000313, GRB 010119 et
a la ourbe de lumiere de l'afertglow de GRB 020124. La ourbe en pointille represente la ourbe
de lumiere maximale de GRB 020531 en prenant en ompte les limites superieurs les plus basses
des observations. L'observation de TAROT est la numero 1408 eetue  90mn apres le sursaut,
et la magnitude limite est R  18.
Les modeles theoriques aujourd'hui qui expliqueraient les sursauts ourts sont assez
divers. Ils mettent en jeu soit des objets plus ompats que pour les sursauts longs, soit
les me^mes meanismes ave par exemple des ehelles de temps dierentes. Les seules
informations que nous ayons aujoud'hui sont basees sur l'emission prompte.
Parametres spetraux
Les deux sursauts ourts detetes par HETE-2 ont des parametres spetraux en aord
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ave les observations des experienes preedentes:
{ Un indie spetral a basse energie plus grand que la moyenne de eux des sursauts
longs. Les indies spetraux sont respetivement  =  0:55 et  =  0:96 pour GRB
020113 et GRB 020531. La moyenne des sursauts longs se situant a  =  1:2. Ces
sursauts ont un E
p
a la limite superieure de detetion de FREGATE
{ Ils ont une grande durete de F

=F
X
= 18:71 pour GRB 020113 et F

=F
X
= 7:17
pour GRB 020531. Ces grandes valeurs de la durete sont en partie dues a l'indie
spetral a basse energie qui est partiulierement dur.
Ghirlanda et al. (2003)[50℄ ont ompare les valeurs de  ave elles des spetres des
sursauts long integres sur des petits intervalles de temps. Ils ont montre que es valeurs
etaient similaires a elles des spetres des sursauts longs integres sur la premiere seonde
d'emission. Ils en deduisent que les meanismes a l'uvre dans les premieres seondes
d'un sursaut long et dans les sursauts ourts pourrait e^tre les me^mes et les dierenes
viendraient alors du deroulement de l'evolution dynamique du sursaut.
En onlusion de ette ourte etude sur les sursauts ourts et durs, on peut dire que
HETE-2 n'est pas l'experiene adaptee aux sursauts ourts. Neanmoins la loalisation
de GRB 020531 a permis de poser les ontraintes les plus importantes a e jour sur les
afterglows visibles des sursauts ourts. Les arateristiques des deux sursauts ourts et
durs observes par HETE-2 sont en aord ave les observations des autres experienes.
Il semble ependant que ontrairement aux sursauts mous, ette lasse de sursauts soit
bien dierente de elle des sursauts longs. Les futures experienes apporteront sans auun
doute des observations qui permettront de mieux omprendre leur meanisme d'emission,
ainsi que eux des sursauts longs.
3.5 Identiation des sursauts dans le hamp de vue de FRE-
GATE.
La methode que je presente dans ette setion est une methode tres simple qui permet
de deider si un sursaut detete par FREGATE s'est produit dans son hamp de vue (note
FOV, pour Field Of View).
FREGATE est onstitue de quatre deteteurs identiques situes sur le bord exterieur
du satellite (voir la gure 3.18). Les deteteurs sont proteges par un blindage (voir setion
2.1.2) qui absorbe les photons des sursauts qui arrivent ave un angle superieur a 70
Æ
et protege FREGATE de tous les rayonnements qui arrivent sur le ote ou sur l'arriere
des deteteurs. Un sursaut arrivant sur le o^te des deteteurs est failement detetable
par le nombre de oups dans la bande B qui est tres inferieur au nombre de oup dans
la bande C. Il existe ependant un trou dans le blindage qui laisse passer les photons
de basse energie lorsque l'angle d'inidene du sursaut est ompris entre 90
o
et 145
o
.
Ce trou dans le blindage est visible sur le shema 2.17 de droite, entre le ristal et le
photomultipliateur, au niveau de la \GLASS window". Il est don neessaire de denir
un ritere supplementaire. Ce ritere d'assymetrie est simplement base sur le fait que si
un sursaut arrive passe par le trou du blindage sur le ote des deteteurs, par exemple
D1 et D4, il sera vu dans D1 et D4 et non (ou tres peu) dans D2 et D3. On a don
plusieurs as a envisager: si le sursaut est dans le hamp de vue, on attend un nombre
de oup omparable dans les quatres deteteurs; si le sursaut n'est pas dans le hamp de
vue, il arrive ave une diretion soit parallele a D1-D4 soit perpendiulaire. La methode
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Fig. 3.18 { Shema indiquant la disposition des quatre deteteurs onstituant FREGATE
sur HETE-2. Cette disposition partiuliere sur le bord exterieur du satellite nous permet de
determiner de maniere simple si un sursaut est dans le hamp de vue de FREGATE.
est la suivante: on alule le nombre de oup (N) dans le sursaut dans les deteteurs deux
par deux (N
1+2
, N
1+4
, N
3+4
, N
2+3
) et dans une gamme d'energie denie, soit la bande
B (6{80 keV) soit la bande C (30{400 keV). On utilise elle dans laquelle il y a le plus
de oups. Une fois la gamme d'energie denie on ompare les valeurs de deux quotients
representatifs de l'assymetrie dans le nombre de oups entre les deteteurs:
A1 = jlog

N
1+2
N
3+4

j et A2 = jlog

N
2+3
N
1+4

j (3.1)
La valeur maximale entre A1 et A2 represente l'assymetrie maximale entre les omp-
tages dans les dierents deteteurs. On obtient alors la gure 3.19 qui represente l'as-
symetrie maximale en fontion de log(N
B
=N
C
). Le rapport log(N
B
=N
C
) permet de voir
non seulement si le sursaut est dans le hamp de vue (premier ritere) et dans quelle bande
il y a le plus de oups. Les triangles representent les sursauts dans le hamp de vue de
FREGATE, les pleins les GRBs durs et les vides les GRBs mous. Les arres representent
les sursauts en dehors du hamp de vue, les pleins sont les GRBs durs et les vides les GRBs
mous. Les etoiles representent les sursauts durs dont on ne onnait pas la position. On re-
marque qu'il est possible de traer une limite arbitraire, en dessous de laquelle les sursauts
sont dans le hamp de vue et au-dessus de laquelle ils sont en-dehors. Il faut ependant
prendre ave preaution les donnees onernant les sursauts mous, qui ont la partiularite
d'avoir un rapport du signal sur bruit (R
S=B
) assez faible. On voit eetivement sur ette
gure que les sursauts mous dans le hamp de vue (triangle vide) se trouvent a la limite
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de detetion. C'est pourquoi ette methode n'est appliable uniquement qu'aux sursauts
gamma durs. J'ai earte systematiquement les sursauts qui avait un R
S=B
< 3, mais on
peut voir qu'une fration importante des sursauts mous se situent autour de la limite.
Fig. 3.19 { Figure permettant de visualiser le resultat de la methode des deteteurs. En abisse
l'assymetrie maximale entre les paires de deteteurs et en ordonnee le rapport du nombre de
oup entre la bande B et la bande C.
Cette methode s'avere nalement tres interessante dans le as des sursauts durs dont
la position est inonnue (eux representes par des etoiles), e sont par exemple des sur-
sauts qui n'ont pas ete vus par la WXM et la SXC. Les sursauts dont la position est
inonnue qui se trouvent en dessous de la limite sont sans doute dans le hamp de vue
de FREGATE; ette methode ne donne malheureusement pas l'angle d'inidene du sur-
saut....
Tous les sursauts assez durs pour que l'appliation de ette methode soit valable et qui
se situent bien en-dessous de la limite du hamp de vue pourraient e^tre rajoutes dans
l'ehantillon des sursauts gamma an d'augmenter la statistique et obtenir des distri-
butions plus preises. Comme on ne peut obtenir l'angle d'inidene a partir de ette
methode, et que la matrie de reponse de FREGATE depend fortement de l'angle, je n'ai
pas rajoute les sursauts qui presentaient es arateristiques, mais ela fera l'objet d'une
etude future.
3.6 Observation d'une seonde oupure a basse energie dans les
spetres de deux sursauts
Dans ertains spetres de sursauts, j'ai remarque qu'il etait neessaire d'avoir une
seonde assure a basse energie pour ajuster les spetres. Cette assure est neessaire en
partiulier dans le as des sursauts GRB 020813 et GRB 030519. Je presente dans ette
setion une etude omplete des spetres de es sursauts qui sera l'objet d'une publiation.
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Un des prinipaux intere^ts de l'experiene HETE-2 est la gamme d'energie ouverte
par la WXM et FREGATE. Celle-i nous permet don d'etudier preisement les sursauts
gamma aux basses energies, et entre autre les spetres des sursauts en dessous du pi
d'energie E
p
. J'ai observe que dans le as de deux sursauts, les modeles que j'utilise
pour ajuster les spetres habituellement (CTPL et GRBM) ne fournissent pas de bons
ajustements, et que l'ajout d'une assure a basse energie est neessaire. Dans ette setion,
je presente un nouveau modele spetral qui me permet d'ajouter une assure dans la pente
a basse energie puis je presente l'etude spetrale omplete des deux sursauts.
3.6.1 Modele spetral
J'ai deja presente les deux modeles CTPL et GRBM, et je deris ii un troisieme
modele orrespondant au modele CTPL auquel on ajoute une assure dans la pente a
basse energie. Ce modele peut e^tre derit omme 2 lois de puissane ave une oupure
exponentielle a haute energie (note BKHEC dans la suite):
N(E) = AE

1
for E < E
b
; (3.2)
N(E) = AE

1
 
2
b
E

2
exp(
 E
E
o
) for E > E
b
: (3.3)
ave 
1
et 
2
les indies spetraux des deux lois de puissane et E
b
l'energie de assure
entre 
1
et 
2
. E
o
reste la me^me quantite que dans les deux modeles CTPL et GRBM et
don le pi d'energie du spetre en f

est aussi le me^me que dans la fontion de Band:
E
p
= E
o
 (2 + 
2
).
Les trois modeles sont representes sur la gure 3.20. Il est important de noter que dans
es trois modeles, E
o
represente la me^me quantite, et que les valeurs de E
o
et  (
2
pour
le modele BKHEC) obtenues par les ajustements spetraux ne sont pas independantes
l'une de l'autre. C'est a dire que si la valeur de E
o
par exemple est hangee, elle de  va
naturellement hanger aussi an de laisser la valeur de E
p
stable. C'est e j'ai montre dans
la gure 3.5 ou on a vu que me^me si les valeurs de E
o
et  sont un peu dierentes entre
le modele CTPL et le modele GRBM, la distribution du E
p
est parfaitement identique.
On peut don dire que dans les proedures d'ajustement spetral, le E
p
est la valeur stable
de referene pour denir le spetre d'un sursaut.
3.6.2 GRB 030519
Ce sursaut a ete detete par FREGATE et laWXM le 19 mai 2003. C'est un evenement
partiulierement brillant, qui a une duree T
90
= 15:3s dans la bande C de FREGATE. La
ourbe de lumiere est montree sur la gure 3.21 en haut a gauhe, 'est un sursaut a un
pi qui presente des variations a petites ehelles de temps.
En utilisant les donnees de FREGATE et de la WXM, le spetre peut e^tre ajuste ave
le modele CTPL (voir gure 3.21 en haut a doite
1
) et on obtient les parametres spetraux
suivant (voir table 3.1):  =  0:94, E
o
= 218:4 keV, E
p
= 231:1 keV et 
2
r
= 1:20
pour 125 degres de liberte (DOF dans la suite). Le E
p
omme dans le as de nombreux
sursauts detetes par HETE-2 se situe a la limite superieure de la gamme d'energie de
FREGATE, il se peut don qu'il soit sous-estime. L'experiene KONUS a aussi detete e
sursaut. Cette experiene ouvre une gamme d'energie s'etendant de 15 keV a 2000 keV,
1. La dierene entre les donnees de la WXM et FREGATE vient d'inertitudes dans la normalisation entre
les deux instruments. C'est pourquoi la normalisation est laissee libre entre les deux types de donnees.
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Fig. 3.20 { Les dierents modeles utilises pour ajuster les spetres des sursauts gamma.
plus appropriee pour determiner preisement les parametres E
o
et . Frederiks et al.
[44℄ trouvent un pi d'energie: E
p
= 352 keV, e qui onrme eetivement que la valeur
obtenue ave les spetres de FREGATE et de la WXM etait sous-estimee. J'ai don hoisi
d'ajuster nos donnees toujours ave le modele CTPL, mais en xant le E
p
a 352 keV.
En fait, je xe le E
o
tout en laissant  libre an d'obtenir la valeur de E
p
voulue. On
obtient alors 
2
r
= 1:84 pour 126 DOF e qui est tres superieure a la valeur du 
2
r
trouvee
preedemment. Les parametres sont donnes dans la table 3.1 et le spetre est montre sur
la gure 3.21 en bas a gauhe. On voit que e modele n'ajuste pas du tout les donnees.
On a don deide d'ajuster les donnees en utilisant le modele BKHEC en xant le E
p
a 352 keV. Comme ave le preedent modele, on laisse 
1
, 
2
et E
b
libres et on xe E
o
an d'obtenir E
p
= E
o
 (2 +
2
) = 352 keV. Le meilleur ajustement (gure 3.21 en bas a
droite et table 3.1) est trouve pour les parametres suivants: 
1
=  0:89, E
b
= 43:3 keV,

2
=  1:29, E
o
= 495:7 keV (xe) et 
2
r
= 0:85 pour 124 DOF. On voit que e modele
s'ajuste parfaitement aux donnees.
An de prouver la neessite de ette assure, nous avons alule la valeur du test de
Fisher
2
entre es deux modeles. Le test donne une valeur de probabilite de 1:6  10
 21
qui prouve rigoureusement que l'ajout de ette assure ameliore signiativement
le modele.
Un autre moyen de onrmer la neessite de ette assure est d'ignorer les donnees de
HETE-2 en dessous de 20 keV et d'ajuster le spetre ave le modele CTPL en xant
toujours le E
o
an d'obtenir E
p
= 352 keV, pour voir si la valeur de  trouvee est bien
onsistante ave elle trouvee par KONUS. On trouve:  =  1:19
+0:01
 0:02
, E
o
= 445 keV
xe, E
p
= 361:4 keV et 
2
r
= 1:09 pour 100 DOF. La valeur de  est ompatible ave
2. Le test de Fisher est un test de omparaison de deux varianes qui a pour objetif de verier si les deux
varianes de deux populations sont egales ou non. Dans notre as, le test entre deux modeles qui dierent unique-
ment par le nombre de degres de liberte, permet de prouver si l'ajout d'un parametre au modele est neessaire
ou non. Si la valeur de la probabilite est faible, 'est que l'ajout du parametre est indispensable.
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GRB 030519
Courbe de lumiere Spetre integre en temps
dans la gamme d'energie 30{400 keV ajuste ave le modele CTPL
 =  0:94, E
o
= 218:4 keV, E
p
= 231 keV

2
r
= 1:20 pour 125 DOF
Spetre integre en temps Spetre integre en temps
ajuste ave le modele CTPL (E
p
xe) ajuste ave le modele BKHEC
 =  1:09, E
o
= 387:0 keV xe 
1
=  0:89, E
b
= 43:3 keV, 
2
=  1:29,
an d'obtenir E
p
= 352 keV E
o
= 495:7 keV xe pour obtenir E
p
= 352 keV

2
r
= 1:84 pour 126 DOF 
2
r
= 0:85 pour 124 DOF
Fig. 3.21 { GRB 030519, ourbe de lumiere et dierents ajustements spetraux en utilisant les
modeles CTPL et BKHEC.
elle trouvee par KONUS et le 
2
r
est bon. Cei onrme que le fait d'explorer les basses
energies jusqu'a 2 keV est neessaire pour deteter ette assure dans la partie basse
energie du spetre des sursauts gamma, e qui n'avait pas pu e^tre fait avant l'experiene
HETE-2.
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3.6.3 GRB 020813
GRB 020813
Courbe de lumiere Spetre integre en temps
dans la gamme d'energie 30{400 keV ajuste ave le modele CTPL
 =  1:03, E
o
= 231:0 keV, E
p
= 224 keV

2
r
= 1:77 for 142 DOF
Spetre integre en temps Spetre integre en temps
ajuste ave le modele CTPL (E
p
xe) ajuste ave le modele BKHEC
 =  1:12, E
o
= 367 keV xe 
1
=  0:98, E
b
= 28:6 keV, 
2
=  1:24,
pour obtenir E
p
= 322 keV E
o
= 423:7 keV xe pour obtenir E
p
= 322 keV

2
r
= 2:29 pour 143 DOF 
2
r
= 1:11 pour 141 DOF
Fig. 3.22 { GRB 020813, ourbe de lumiere et dierents ajustements spetraux en utilisant les
modeles CTPL et BKHEC.
J'ai refait pour e sursaut exatement la me^me etude que pour GRB 030519.
Ce sursaut a ete detete par FREGATE et la WXM le 13 aout 2002, il etait aussi brillant,
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ave une duree T
90
= 90 s dans la bande C de FREGATE. La ourbe de lumiere est
montree sur la gure 3.22 en haut a gauhe, 'est un sursaut qui presente deux pis
prinipaux et une variabilite importante a petites ehelles de temps.
En utilisant les donnees de FREGATE et de la WXM, le spetre peut e^tre ajuste ave
le modele CTPL (voir gure 3.22 en haut a droite) et on obtient les parametres spetraux
suivant (voir table 3.1):  =  1:03, E
o
= 231:0 keV, E
p
= 224:1 keV et 
2
r
= 1:77 pour
142 DOF. Comme pour GRB 030519, le E
p
se situe a la limite superieure de la gamme
d'energie de FREGATE. L'experiene KONUS a aussi detete e sursaut et ils ont trouve:
E
p
= 321:6 keV (le spetre de KONUS est montre gure 2.23 a droite). J'ai don aussi
hoisi d'ajuster nos donnees ave le modele CTPL en xant le E
p
a 321.6 keV. On obtient
alors un 
2
r
= 2:29 pour 143 DOF, valeur qui n'est pas aeptable. Les parametres sont
aussi donnes dans la table 3.1 et le spetre est montre sur la gure 3.22 en bas a gauhe.
On observe aussi dans e as la que e modele n'ajuste pas du tout les donnees.
J'ai don aussi deide d'ajuster les donnees en utilisant le modele BKHEC en xant
le E
p
a 322 keV. Le meilleur ajustement (gure 3.22 en bas a droite et table 3.1) est
trouve pour les parametres suivant: 
1
=  0:98, E
b
= 28:6 keV, 
2
=  1:24, E
o
= 423:7
keV (xe), E
p
= 322:0 keV et 
2
r
= 1:11 pour 141 DOF. On voit que e modele s'ajuste
parfaitement aux donnees.
Le test de Fisher entre es deux derniers modeles donne une valeur de probabilite de
6:71  10
 23
, e qui prouve que ette assure est aussi neessaire pour ajuster
les donnees. L'ajustement du spetre ave le modele CTPL en ignorant les donnees
en dessous de 20 keV et en xant le E
o
donne:  =  1:22
+0:02
 0:01
, E
o
= 410:0 keV xed,
E
p
= 319:8 keV and the 
2
= 1:01 pour 97 DOF. La valeur de  est parfaitement en
aord ave elle de KONUS.
3.6.4 Interpretations
La table 3.1 resume tous les resultats issus des trois modeles pour les deux sursauts.
J'ai montre que dans es deux as, la gamme d'energie de HETE-2 (2{400 keV) n'est pas
assez etendue a haute energie pour determiner orretement la valeur du E
p
lorsqu'il se
situe a la limite superieure de la gamme d'energie omme dans le as de GRB 030519 et
GRB 020813. L'experiene KONUS a une gamme d'energie (15{2000 keV) qui permet de
determiner preisement ette valeur et aussi elle du parametre .
Ce que j'ai montre ii ave les donnees de HETE-2, 'est que en explorant la partie
basse energie des spetres de sursauts brillants, on observe une assure qui n'est pas elle
due au pi d'energie lassique, le E
p
, puisque elui-i est observe par KONUS a plus haute
energie. On remarque qu'il y a approximativement un fateur 10 entre les valeurs des deux
assures E
b
et E
p
. On remarque aussi que les valeurs de 
1
and 
2
sont similaires pour
les deux sursauts, mais qu'elles pourraient e^tre biaisees du fait qu'elles sont mesurees sur
des gammes d'energie qui s'etendent sur une deade seulement.
Nous avons aussi montre que les donnees de la WXM sont essentielles pour voir ette
assure, et don que pour etudier de maniere preise les spetres des sursauts, l'ideal
serait de mettre en ommun les donnees de la WXM, FREGATE et de KONUS. Cei
permettrait d'obtenir des spetres ouvrant une gamme d'energie de 2 keV a 2 MeV et
de visualiser les deux assures. Nous avons demande les donnees de KONUS a l'equipe
responsable de et instrument an de faire e travail.
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Parameters GRB 030519 GRB 020813
CTPL (HETE-2)
  0:94
+0:04
 0:03
 1:03
+0:02
 0:02
E
o
keV 218:4
+20:5
 17:9
231:0
+18:3
 16:2
E
p
keV 231 224

2
1.20 1.77
DOF 125 142
GRBM (Konus)
  1:21 0:04  1:17  0:05
  2:45 0:13  2:67  0:36
E
o
keV 445  44 387:48  4:7
E
p
keV 352 322
CTPL E
p
xed (HETE-2)
  1:09
+0:01
 0:02
 1:12
+0:01
 0:01
E
o
keV 387 xed 367 xed
E
p
keV 352 322

2
1.84 2.29
DOF 126 143
BKHEC E
o
xed (HETE-2)

1
 0:89
+0:06
 0:04
 0:98
+0:02
 0:02
E
b
keV 43:3
+7:5
 8:5
28:6
+3:2
 2:0

2
 1:29
+0:03
 0:03
 1:24
+0:02
 0:02
E
o
keV 495.7 xed 423.7 xed
E
p
keV 352 322

2
0.85 1.11
DOF 124 141
Tab. 3.1 { Parametres spetraux des dierents modeles pour GRB 030519 et GRB 020813.
Cette assure dans les spetres peut s'expliquer de deux manieres dierentes:
Phenomenologie: par l'addition de spetres elementaires identiques ave des valeurs de
E
p
dierentes. Dans e as, 
1
orrespond a la pente a basse energie du spetre qui
a le plus petit E
p
= E
min
p
,  a la pente a haute energie du spetre qui a le plus
grand E
max
p
, et 
2
orrespond a un melange des autres spetres qui ont des valeurs
de E
p
omprises entre E
min
p
et E
max
p
. Une simulation numerique a partir du modele
des hos internes que je presente dans le hapitre suivant setion 4.2 permet de
reproduire la ourbe de lumiere et le spetre de GRB 030519. Ce sursaut est simple
a reproduire puisqu'il ne presente qu'un seul pi dans sa ourbe de lumiere. Le
spetre de e sursaut est l'addition de tous les spetres elementaires issus de haque
ho. Chaque spetre a une valeur de  =  2=3 et  =  2:5 et un E
p
qui depend de
la valeur de l'intensite du ho dont il est issu. On remarque que l'on observe aussi
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une assure dans la pente a basse energie, ave: 
1
=  2=3 et 
2
  1:6. Ce spetre
et la ourbe de lumiere de e sursaut sont similaires a eux de GRB 030519.
Courbe de lumiere Spetre
Fig. 3.23 { Courbe de lumiere et spetre d'un sursaut simule ave le modele des hos internes.
Theorique: Je montrerai dans le hapitre suivant (setion 4.1.3) que le modele theorique
des hos internes predit deux assures dans le spetre de l'emission prompte, la
assure a basse energie observee ii, etant due a la frequene de refroidissement des
eletrons.
3.6.5 Conlusions sur l'observation d'une seonde assure a basse energie.
Me^me si l'emission prompte est la partie la mieux observee des sursauts gamma,
depuis 30 ans qu'elle est observee ave de nombreux instruments, elle reste neanmoins
mal omprise . Dans ette setion, j'ai montre qu'on observe une assure supplementaire
dans le spetre de l'emission prompte des sursauts gamma. Cette assure s'ajoute a elle
denie par le E
p
du modele de Band, elabore en 1993.
Cette assure est neessaire pour ajuster les spetres de deux sursauts partiulierement
brillants de HETE-2, et a pu e^tre observee gra^e a la gamme d'energie ombinee de
HETE-2 et de KONUS qui s'etend sur plus de trois deades en energie. Cette assure n'a
pu e^tre observee dans les spetres des autres sursauts de HETE-2 puisque eux-i sont
majoritairement des XRFs et XRRs. La assure dans es sursauts si elle existe, se situerai
a une energie 10 a 20 fois inferieure au E
p
(dont la valeur moyenne est  70 keV), 'est a
dire a la limite inferieure de la gamme d'energie de la WXM, e qui la rend diÆilement
detetable.
L'observation de ette assure dans la partie basse energie des spetres des sursauts
gamma peut e^tre tres importante pour ontraindre les modeles theoriques de l'emission
prompte des sursauts gamma et pour omprendre le meanisme d'emission. Deux explia-
tions sont possibles pour ette assure, l'une phenomenologique, et l'autre theorique. Il est
don important que ette etude soit approfondie, en mettant en ommuns les donnees de
dierentes experienes, et en etudiant les spetres de l'emission prompte sur une gamme
d'energie tres large, s'etendant de quelques keV a quelques MeV. J'ai aussi mentionne
setion 1.2.3 que d'autres arateristiques ont ete mises en evidene dans les spetres a
tres haute energie (GeV) gra^e aux donnees de EGRET [53℄.
Il est don essentiel d'etudier les spetres des sursauts gamma ave une gamme
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d'energie la plus large possible, s'etendant a basse et haute energie an de ontraindre
preisement les modeles d'ajustements spetraux et don les modeles theoriques.
3.7 Conlusions sur l'etude spetrale de l'emission prompte des
sursauts gamma
La large gamme d'energie de HETE-2 ouverte par ses deux instruments prinipaux,
la WXM et FREGATE a la partiularite unique de se situer a basse energie, entre 2 keV et
400 keV. Cette partiularite m'a permis d'etudier de faon detaillee la partie basse energie
des spetres des sursauts gamma et de arateriser preisement les nouvelles lasses de
sursauts, les X-Ray Rih et les X-Ray Flashes.
Les onlusions onernant l'etude de l'emission prompte sont les suivantes:
{ Les distributions des dierents parametres spetraux,  et  sont en aord ave les
preedentes observations de BATSE.
{ La distribution de  est en aord ave les limites predites par le modele d'emission
synhrotron, omprises entre  3=2 et  2=3.
{ La distribution du E
p
est plus large que elle de BATSE, elle s'etend a plus basse
energie, jusqu'a quelques keV et onrme l'existene des sursauts mous (XRFs et
XRRs).
{ Les dierentes relations spetrales (durete-intensite, ...) ont ete onrmees et etendues
a basse energie. L'observation de GRB 020903 a permi d'etendre la relation d'Amati
entre E
soure
p
et E
iso
sur plus de trois deades.
{ Le probleme des sursauts ourts reste a eluider.
Les prinipales onlusions que j'ai deduites des observations onernant les sursauts
mous sont les suivantes:
{ Les XRFs et XRR ne sont pas des sursauts gamma a grand redshift.
{ Les trois lasses: XRFs, XRRs et GRBs sont issues du me^me phenomene physique.
L'interpretation de es observations dans le adre du modele des hos internes et des
hos externes a fait l'objet d'une etude theorique que je presente dans le hapitre 4.
Un resultat important sur l'emission prompte est l'observation d'une seonde
assure a basse energie qui n'est pas le E
p
. Cette assure a ete observee pour seule-
ment deux sursauts qui etaient partiulierement brillants, mais elle est en aord ave les
modeles theoriques qui predisent aussi deux assures dans les spetres issus du meanisme
synhrotron. Cette etude demande a e^tre onrmee par d'autres observations, mais pourra^t
permettre de favoriser de maniere indisutable le modele des hos internes mettant en
jeu le proessus d'emission synhrotron.
L'ensemble de es etudes s'est revele partiulierement produtif du point de vue ob-
servationnel. Ce qui est tres interessant, 'est que j'ai pu reer un lien fort entre les
observations et la theorie que je presente dans le hapitre suivant. Il est toujours plus
plaisant de montrer des preditions theoriques qui sont en aord ave les arateristiques
observationnelles.
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Chapitre 4
Modele des hos internes/externes
et nature des XRFs
J'aborde dans e hapitre la desription d'un modele theorique des sursauts gamma.
Nous avons vu dans le hapitre 1 que dierents modeles sont aujourd'hui d'atualite, j'ai
entre autre mentionne le modele des hos internes et externes et le modele des \anon-
balls" que je ne derirai pas ii. Les modeles aeptes par la majorite de la ommunaute
mettent en jeu des hos internes et externes. Le modele que je presente dans ette partie
derit le meanisme responsable de l'emission prompte des sursauts gamma ave les hos
internes et elui de l'afterglow par les hos externes.
Dans e hapitre je ommene par montrer pourquoi on a besoin d'un vent relativiste,
puis je deris l'evolution temporelle et spatiale de e vent. J'explique ensuite le meanisme
responsable de l'emission des photons gamma, le proessus synhrotron et je deris om-
ment il intervient dans le meanisme d'emission du sursaut gamma et de l'afterglow. Je
detaille ensuite deux modeles simplies qui m'ont permis de degager des proprietes sur
les X-Ray Flashes a partir de simulations numeriques des hos internes.
4.1 Le modele des hos internes/externes.
Nous avons vu dans le hapitre 1.4.1 que, quel que soit le modele invoque pour la
soure des sursauts gamma, la onguration resultante est un trou noir ave un disque
d'aretion en rotation rapide emettant une quantite importante d'energie. Cette energie
provient soit de l'aretion de la matiere du disque par le trou noir soit de la rotation du
trou noir lui-me^me (meanisme Blandford-Znajek, setion 1.4.1). Elle est ensuite injetee
dans un vent qui la transporte sous forme d'energie inetique puis la restitue sous forme
de rayonnements par suite de hos, internes au vent relativiste.
Neessite d'un vent relativiste
La premiere ontrainte imposee par les observations atuelles est la neessite d'avoir
un vent relativiste [143℄. C'est un onsensus desormais general. Un sursaut typique emet
en moyenne une uene
1
observee F de  10
 6
erg.m
 2
. Supposons que ette uene
ait ete emise a une distane D de luminosite de  3Gp
2
, l'energie totale isotropique
1. Rappelons que la uene en erg.m
 2
est le ux reu integre sur toute la duree du sursaut.
2. 1 Gp = 3:10
27
m
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orrespondante est de E  4D
2
F  10
51
erg. L'importante variabilite temporelle ob-
servee (ÆT de l'ordre de quelques seondes) dans les prols des sursauts gamma (voir la
setion 1.2.1) etablit que les soures d'emission, si elles sont au repos, sont ompates
ave des rayons de l'ordre de R
i
< ÆT  3000 km (pour ÆT = 10ms). Ces onditions
d'energie et de rayon posent le probleme de la ompaite. Ce probleme s'explique de la
faon suivante: dans le as d'un vent suppose non relativiste, les photons tres energetiques
(d'energie E
1
> 511 keV) interagissent ave les moins energetiques (E
2
) et produisent des
paires eletrons-positrons selon la reation  ! e
+
e
 
lorsque
q
E
1
E
2
(1 os 
12
)
2
> m
e

2
ave m
e
la masse de l'eletron et  l'angle entre les moments des deux photons. On peut
alors aluler la profondeur optique 

du proessus pour une fration f
p
de paires de
photons qui remplissent ette ondition:


=
f
p

T
FD
2
R
2
i
m
e

2
(4.1)
ou 
T
est la setion eÆae de Thomson (setion eÆae de l'interation d'un eletron
libre non relativiste ave une onde eletromagnetique) 
T
= 6:25  10
 25
m
2
et apres
normalisation, on obtient:


= 10
12
f
p

F
10
 6
erg.m
 2

D
3Gp

2

ÆT
10mse

 2
(4.2)
Cette profondeur optique est tres importante (  10
12
f
p
), et rend le milieu envi-
ronnant optiquement epais. Les rayons gamma sont alors trop absorbes et ne peuvent
s'ehapper.
Les observations de spetres non-thermiques et la detetion de photons de tres hautes
energies, pouvant atteindre le GeV, sont la preuve que les photons ont parouru toute ette
distane sans interagir. Si les photons sont apables de s'ehapper librement du milieu,
'est que e dernier etait optiquement mine (transparent), 'est a dire que 

< 1. Ce
probleme pourrait e^tre aisement resolu si les sursauts etaient produits loin de la soure
(grand R
i
), mais la grande variabilite temporelle des ourbes de lumiere laisse a penser
le ontraire. La solution du probleme de ompaite impose la neessite d'avoir un vent
ultra-relativiste. En eet, si les photons sont emis ave un fateur de lorentz    1, ils
sont observes ave une energie h
obs
dealee vers le bleu et leur energie a la soure est
de 
h
obs
 
. L'energie des photons au niveau de la soure est alors fortement diminuee et
la fration f
p
de photons pouvant remplir la ondition de reation de paire diminue elle
aussi onsiderablement d'un fateur  
2( 1)
. Ii   2 est l'indie spetral du nombre de
photons observes (N(E
ph
)dE
ph
/ E
 
ph
dE
ph
). En me^me temps, le rayon d'ou est emis le
rayonnement devient plus grand d'un fateur  
2
. L'equation 4.2 devient don:


=
10
12
 
2( 1)+4
f
p

F
10
 6
erg.m
 2

D
3Gp

2

ÆT
10mse

 2
(4.3)
Pour  =  2,   est a la puissane 6 et l'on peut obtenir des sursauts ave des energies
orrespondantes a elles observees, et 

< 1 ave un fateur de Lorentz   de l'ordre de
quelques entaines. Cette grande valeur de   fait des sursauts gamma les objets qui sont
emis ave les plus grandes vitesses dans l'univers.
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Ce meanisme est plausible dans un vent ompose uniquement de photons, d'eletrons,
de positrons et d'une masse negligeable de baryons. En eet, en presene d'une masse
baryonique trop importante, l'energie deposee dans le vent devient insuÆsante pour per-
mettre d'atteindre des fateurs de Lorentz tres eleves (le fateur de Lorentz du vent a
la n de la phase d'aeleration est   =
E
M
2
). Un sursaut gamma ne peut e^tre produit
dans es onditions. Certains modeles ont ete etudies en prenant en ompte une grande
quantite de baryons, mais ils s'averent peu eÆaes (voir le paragraphe suivant).
4.1.1 Le vent relativiste ou reball
Avant d'aborder le meanisme synhrotron responsable de l'emission prompte et de
l'afterglow, je deris l'evolution du vent relativiste dans le milieu apres son emission par
la soure. Nous avons vu dans le hapitre 1.4.1 que quelle que soit la soure responsable
de l'emission du sursaut gamma, un vent relativiste ave un fateur de Lorentz moyen  
de l'ordre d'une entaine est emis par la soure. Ce vent est onstitue essentiellement de
photons, d'eletrons, de positrons et d'une quantite negligeable de baryons (les dierents
as determines par la quantite initiale de baryons seront abordes dans la suite). Le modele
mettant en jeu un vent relativiste a ete introduit en 1986 [104, 52℄. Le vent relativiste est
deni omme une onentration importante d'energie dans une petite region dans laquelle
il y a peu de baryons. Il a ete montre qu'une liberation instantanee d'energie dans une
region ompate formait un plasma ou reball opaque aux reations de paires e
+
e
 
.
Fig. 4.1 { Shema montrant les dierentes etapes dans l'espae de l'evolution du vent relativiste
[148℄.
Le shema 4.1 presente les dierentes etapes et rayons arateristiques de l'evolution
spatiale et temporelle du vent relativiste:
{ Lorsque le vent est emis par la soure a r
o
, son etat est opaque et tres haud, les
paires e
+
e
 
et les photons sont en equilibre. L'energie est injetee en ontinu par la
soure pendant une duree T de quelques seondes. A la n de l'injetion, le rayon du
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vent est don de l'ordre de T = 3:10
10
m(T=1s). De nombreuses observations sont
aujourd'hui en faveur d'un jet ollimate ave un angle d'ouverture 
j
variant d'un
sursaut a l'autre (voir setion 1.3.10).
{ Le vent subit une phase d'expansion et d'aeleration jusqu'au rayon r

. Le fateur de
Lorentz moyen du vent augmente lineairement ave le rayon et atteint un maximum
 
o
. La valeur du rayon r

est: r

=  
o
T  10
13
m(T=1s)( 
o
=300) .
{ Pendant ette phase d'expansion, ontrairement a la valeur du fateur de Lorentz
qui augmente, le vent se refroidit, 'est a dire que la densite, la temperature et
l'energie des photons diminuent. Le vent initialement opaque devient, au rayon r
ph
,
transparent vis-a-vis de la prodution de paires et de la diusion Compton. Plus il
y a de baryons, plus il y a d'eletrons et plus la phase d'expansion est longue. Au
rayon r
ph
dont la valeur typique est de 10
12 13
m, la temperature du vent est  20
keV et la totalite de l'energie injetee a ete onvertie en energie inetique (il se peut
que parfois r
ph
soit inferieur a r

dans le as ou le vent est initialement pauvre en
baryon et tres aelere).
{ Lorsque le vent est devenu transparent, il peut e^tre modelise par une suession de
ouhes ayant des fateurs de Lorentz dierents. Les ouhes les plus rapides rat-
trapent alors les plus lentes et lors du ho, elles fusionnent et emettent de l'energie
sous forme radiative: e sont les hos internes, responsables de l'emission
prompte. Ces hos seront etudies en detail dans les setions suivantes. Le rayon
r
is
orrespondant au rayon des hos internes depend de la dierene entre les
fateurs de Lorentz. Si l'on suppose qu'une ouhe rapide de fateur de Lorentz
 
r
  
o
rattrape une ouhe lente ave  
l
.  
r
, alors le rayon du ho sera
r
is
= 2 
2
l
t
v
' 10
13
m( 
l
=300)
2
(t
v
=1ms) ou t
v
est la variabilite d'emission des
dierentes ouhes. La vitesse du vent etant extre^mement relativiste, l'emission est
ollimatee dans un o^ne d'ouverture egale a 1= .
{ A partir de r
s
, l'eet du milieu interstellaire (MIS) n'est plus negligeable, les vitesses
des oquilles deviennent de plus en plus faibles. Le milieu exterieur ommene a
freiner le vent de maniere onsequente a partir du rayon r
de
. Le ho produit entre le
vent et le MIS transforme l'energie inetique en rayonnement: 'est le ho externe,
responsable de l'afterglow. Un ho en retour se forme aussi vers l'arriere. Ce
dernier va ensuite interagir ave les autres ouhes du vent et former le ho en retour.
Pendant ette phase de deeleration l'ouverture du o^ne synhrotron (1= ) devient
plus grande (  diminuant) que l'angle d'ouverture du jet 
j
, 'est a e moment qu'une
assure dans la ourbe de lumiere de l'afterglow est predite (voir la partie 1.3.10).
Pollution baryonique
Il existe plusieurs variantes au shema presente preedemment, liees au rapport entre
l'energie initiale et la masse du vent, quantites qui dependent essentiellement de la masse
des baryons. Selon la valeur de la masse baryonique presente au sein du vent, on obtient
plusieurs types de vents relativistes:
{ Des vents purement radiatifs dans lesquels l'eet des baryons est negligeable et qui
sont domines par la radiation. Dans e as, le rayon r
ph
est atteint avant le rayon r

'est a dire que le vent, onsititue de photons et paires eletrons-positrons, devient
rapidement transparent et toute l'energie s'ehappe alors sous forme de radiations.
On s'attend a observer un spetre de orps noir.
{ Des vents relativistes ave une masse baryonique un peu plus onsequente. Ces vents
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passent par une premiere etape d'aeleration des baryons qui onvertit l'energie
injetee par la soure en energie inetique. Dans une seonde etape, le vent de-
vient transparent et l'energie inetique des baryons est onvertie en radiations par
le meanisme des hos internes et externes. C'est dans e as, qu'on obtient des
sursauts gamma.
{ Des vents newtoniens dans lesquels la masse baryonique est trop importante pour
que le vent puisse e^tre suÆsamment aelere et atteindre les vitesses relativistes
requises pour faire un sursaut gamma. Ce type de vent orrespond a eux a l'uvre
dans les supernovae.
Lorsque le vent relativiste presente les arateristiques requises, il evolue selon le
shema presente i-dessus. On assiste alors a une suession d'etapes: injetion de l'energie
dans le vent, transport de ette energie sous forme inetique, hos internes entre les
ouhes de vitesses dierentes et hos externes ave le milieu interstellaire, es deux
types de hos transformant l'energie inetique en rayonnement. La onversion de l'energie
inetique du vent en radiation n'est aujourd'hui pas enore bien omprise malgre le nombre
important de theories developpees. Le meanisme responsable et a l'uvre dans les hos
internes et externes que je deris dans e hapitre est le meanisme synhrotron. Il se peut
aussi que d'autres meanismes tels que l'eet ompton-inverse interviennent. Je derirai
rapidement es dierents meanismes sans entrer dans les details. Enn je montrerai
omment le meanisme synhrotron intervient dans les hos internes et externes.
4.1.2 Proessus de radiation: le meanisme synhrotron
Fig. 4.2 { Shema expliquant l'aeleration de partiules relativistes par le meanisme de Fermi.
A haque passage du ho, les partiules gagnent de l'energie. u
2
et u
1
sont les vitesses du milieu
avant et apres le ho..
L'emission synhrotron est l'emission de photons par des eletrons aeleres dans un
hamp magnetique. Ces eletrons sont supposes aeleres par le meanisme de Fermi
3
lors du ho entre les dierentes ouhes et ont des vitesses relativistes.
Les parametres determinants de l'emission synhrotron sont: la valeur du hamp magnetique
B, la distribution d'energie des eletrons N( 
e
) denie par un fateur de Lorentz mini-
mum,  
e;min
et l'indie p de la loi de puissane qui denit ette distribution. On denit
3. Le proessus de Fermi est le meanisme de base pour l'aeleration des partiules hargees derriere un ho
magnetise. Les partiules gagnent de l'energie a haque traversee du ho. Les aller-retours sont favorises par le
hamp magnetique qui permet de deehir les partiules.
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aussi deux autres parametres sans dimension qui nous permettent de tenir ompte de e
que l'on ne onna^t pas, 
B
et 
e
.

B
est le rapport entre la densite d'energie du hamp magnetique U
B
et la densite d'energie
e:

B

U
B
e
=
B
2
8
(4.4)
et ou e =  est la densite d'energie de la matiere hoquee ave  la densite moyenne de
la matiere hoquee et  l'energie dissipee par proton.

e
est le rapport entre la densite d'energie emportee par les eletrons U
e
et e:

e

U
e
e
(4.5)
La gure 4.1.2 illustre le proessus du rayonnement synhrotron. Elle presente la
geometrie du rayonnement synhrotron pour un seul eletron de vitesse
~
 ayant un angle
d'attaque  par rapport au hamp magnetique
~
B. Le rayonnement est emis selon un
petit o^ne de demi-angle au sommet  1=. L'observateur voit e rayonnement lorsque la
diretion du pineau onide ave la ligne de visee.
Fig. 4.3 { Shema illustrant le proessus du rayonnement synhrotron.
Distribution des eletrons:
Considerons un eletron typique dont le fateur de Lorentz orrespond au fateur de
Lorentz moyen <  
e
> de la distribution des eletrons:
<  
e
>=
m
p
m
e

e
 (4.6)
ou  est l'energie dissipee par proton. Les fateurs de Lorentz des eletrons derriere le ho
suivent une distribution isotropique en loi de puissane d'indie p:
N( 
e
)   
 p
e
pour  
e
>  
e;min
(4.7)
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An que l'energie ne diverge pas a grand  
e
, on suppose que p > 2. Le fateur de Lorentz
minimum des eletrons  
e;min
est relie au parametre 
e
et a l'energie totale e  m
p

2
:
 
e;min
=
m
p
m
e
p  2
p  1

e
 =
p  2
p  1
<  
e
> (4.8)
On peut aussi estimer le fateur de Lorentz maximal d'un eletron, dont le temps
d'aeleration orrespond au temps de refroidissement synhrotron. Cette valeur est suf-
samment grande pour ne pas intervenir dans les spetres des sursauts [107℄ .
Frequene et puissane du synhrotron:
L'energie typique de photons venant du synhrotron ainsi que le temps de refroi-
dissement du synhrotron dependent du fateur de Lorentz de l'eletron et du hamp
magnetique:
(h
syn
)
obs
=
heB
2m
e

 
2
e
  (4.9)
ou   est le fateur de Lorentz du vent. La puissane emise par un eletron par emission
synhrotron dans son systeme propre est [112℄ :
P
syn
=
4
3

T
U
B
 
2
e
  
2
e
B
2
(4.10)
ou 
T
est la setion eÆae de Thomson 
T
= 8r
2
o
=3. Le temps de refroidissement d'un
eletron est  
e
m
e

2
=P
syn
et il est de plus divise (pour l'observateur) par le fateur de
Lorentz  , on obtient don le temps de refroidissement synhrotron:
t
syn
( 
e
) =
3m
e

4
T
U
B
1
 
e
 
(4.11)
On voit d'apres ette equation que des eletrons de hautes energies vont se refroidir plus
rapidement que les autres, et si l'on remplae la valeur de  
e
par elle de l'equation 4.9,
on obtient le temps de refroidissement synhrotron en fontion de l'energie du photon:
t
syn
() =
3

T
r
2~m
e
e
B
3
 
(4.12)
On obtient ainsi t
syn
() / 
 1=2
. Cette valeur met une limite sur l'ehelle de variabilite de
la ourbe de lumiere des sursauts gamma qui ne peut ontenir de pi qui soit plus ourt
que le temps de refroidissement.
Spetres engendres par l'emission synhrotron:
Si l'eletron est tres energetique, il se refroidit d'abord eÆaement par synhrotron
jusqu'a e qu'il atteigne un fateur de Lorentz  
e;
lorsque le temps de refroidissement
synhrotron devient equivalent au temps de refroidissement adiabatique. On observe alors
une assure dans le spetre des eletrons au fateur de Lorentz  
e;
. L'emission synhrotron
depend en partiulier de la valeur moyenne des energies des eletrons. Les eletrons les plus
energetiques (s'ils existent) ommenent par se refroidir rapidement et eÆaement (fast
ooling) puis, lorsqu'il n'y a plus d'eletrons rapides, ils se refroidissent lentement (slow
ooling). Il existe don plusieurs frequenes ritiques dependant du fateur de Lorentz des
eletrons: 
m
la frequene orrespondante au fateur de Lorentz des eletrons injetes, 
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Fig. 4.4 { Spetre synhrotron pour un ho relativiste en onsiderant une distribution d'eletrons
en loi de puissane [107℄. Le refroidissement rapide (gure de gauhe) est attendu dans le as
des hos internes et pour le debut de l'afterglow puis le refroidissement lent est dominant (gure
de droite).
la frequene de refroidissement orrespondante au fateur de Lorentz des eletrons refroi-
dits et 
a
la frequene minimale du synhrotron auto absorbe
4
. On obtient alors deux
types de spetres qui dependent de la valeur initiale de l'energie des eletrons  
m
par
rapport a elle du refroidissement  

[119℄.
Lorsque les eletrons ommenent par se refroidir rapidement, 'est le as du refroidisse-
ment rapide ave 
m
> 

, et on obtient un spetre F

de la forme:
F

= F
;m
8
>
>
>
>
<
>
>
>
>
:
(
a
=

)
1=3
(=
a
)
2
 < 
a
(=

)
1=3

a
  < 

(=

)
 1=2


  < 
m
(
m
=

)
 1=2
(=
m
)
 p=2

m
 
(4.13)
Lorsque les eletrons se refroidissent lentement, 'est le as du refroidissement lent et

m
< 

:
F

= F
;m
8
>
>
>
<
>
>
>
:
(
a
=
m
)
1=3
(=
a
)
2
 < 
a
(=
m
)
1=3

a
  < 
m
(=
m
)
 (p 1)=2

m
  < 

(

=
m
)
 (p 1)=2
(=

)
 p=2


 
(4.14)
ave F

le ux observe et F
;m
le ux observe au maximum. La gure 4.1.2 montre le
spetre dans es deux as.
La frequene 
m
, frequene arateristique du fateur de Lorentz des eletrons injetes,
orrespond a l'energie arateristique de l'emission synhrotron, 'est a dire E
p
. D'apres
l'equation 4.9, et en onsiderant uniquement une emission issue du meanisme synhrtron,
on a E
p
/ B
2
e
 .
Autre meanisme de rayonnement:
D'autres meanismes radiatifs peuvent e^tre proposes. Je ne disuterai ii que brievement
4. C'est la frequene en-dessous de laquelle les photons sont suseptibles d'interagir ave les eletrons. Ils
sont alors absorbes et transmettent leur energie a l'eletron.Dans le as de l'emission prompte, e meanisme
n'intervient pas.
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les diusions Compton inverse. Il s'agit de la diusion d'un photon par un eletron relati-
viste. Le photon repart ave une fration notable de l'energie de l'eletron et voit don son
energie augmenter. Ce meanisme est important ar il peut onurrener le meanisme
synhrotron, les photons diuses etant alors tout simplement les photons emis par le
rayonnement synhrotron des eletrons. Daigne et Mohkovith 1998 [29℄ ont montre
qu'il y avait alors deux situations possibles: soit le rayonnement synhrotron pique a
basse energie (UV) et l'emission gamma est alors dominee par le rayonnement Compton
inverse; soit le rayonnement synhrotron pique dans le domaine gamma. Il est alors do-
minant ar le meanisme Compton inverse fournit une omposante a tres haute energie.
Cette omposante represente une petite partie de l'energie totale rayonnee ar la setion
eÆae de e proessus diminue tres fortement dans e regime a ause des orretions
Klein-Nishina. Ces me^mes auteurs privilegient le seond as ar il onduit a une eÆaite
globale meilleure pour le proessus des hos internes. C'est pourquoi nous nous sommes
onentres dans ette these sur le as ou le proessus synhrotron est dominant. On peut
noter de plus qu'il appara^t maintenant lairement que 'est bien le proessus synhrotron
qui domine dans le ho externe, responsable de l'afterglow des sursauts gamma.
4.1.3 Les hos internes
L'etude des hos internes onstitue la partie theorique de ma these. Le modele stan-
dard de l'emission prompte des sursauts gamma est base sur le modele des hos internes.
Les hos, produits lorsque deux ouhes du vent relativiste ayant des fateurs de Lorentz
dierents se renontrent, emettent des photons gamma de haute energie par emission
synhrotron. Je developperai dans les setions suivantes des modeles simples des hos
internes qui m'ont permis de determiner les proprietes intrinseques des X-Ray-Flashes
(sursauts ayant un faible E
p
, inferieur a 50 keV).
On peut modeliser, omme on le voit sur les gures 1.24 et 4.1, le vent relativiste par
une suession de oquilles ou ouhes solides emises a des intervalles de temps Æ
T
tres
petits de l'ordre de la milliseonde, pendant une duree totale T de quelques seondes et
ave des vitesses relativistes, omme je l'ai montre dans la partie 4.1. Le fateur de Lorentz
moyen du vent   est de l'ordre de quelques entaines, mais la distribution du fateur de
Lorentz au sein du vent n'est pas uniforme. Ce vent est don modelise par des ouhes
qui ont des vitesses relativistes dierentes. Les plus rapides rattrapent les plus lentes et
il se forme plusieurs hos. Chaque ho ontribue, gra^e a son emission synhrotron, a
l'emission prompte globale que l'on observe en rayonnement gamma ave les satellites tels
que HETE-2.
Considerons deux ouhes de masses m
r
(pour la plus rapide) et m
s
(pour la plus lente)
ave des fateurs de Lorentz respetifs 
r
et 
s
qui fusionnent pour donner une ouhe
unique de masse m
m
et de fateur de Lorentz 
m
.
Le rayon ou ont lieu les hos internes se trouve aR
Æ
 
2
Æ
t
 10
14
m(Æ
t
)=(10
10
m)(=100)
2
de la soure, et l'energie dissipee e a haque ollision est donnee par:
e = m
r

r

2
+m
s

s

2
  
m
(m
r
+m
s
)
2
(4.15)
Dans le as des hos internes, on a 
r
& 
s
 1 et 
m
vaut:

m
'
r
m
r

r
+m
s

s
m
r
=
r
+m
s
=
s
(4.16)
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et on peut aluler l'eÆaite f de la onversion de l'energie inetique en energie interne
pour un ho:
f = 1 
(m
r
+m
s
)
m
m
r

r
+m
s

s
(4.17)
En faisant l'hypothese de masses identiques et de ontrastes de fateur de Lorentz (

r

s
) de
l'ordre de l'unite, ette eÆaite est typiquement de l'ordre d'une dizaine de pourents.
On alule ensuite l'eÆaite totale des hos internes en sommant tous les hos. On
modelise le vent initial par N ouhes de masse m
i
et de fateur de Lorentz 
i
, les ouhes
rapides rattrapant les ouhes lentes. Le premier ho dissipe une energie e a un rayon
et un temps speique. On remplae alors les deux ouhes par elle resultante et ainsi
de suite. L'evolution du vent s'arre^te lorsque elui-i est ordonne en vitesse (les ouhes
rapides sont a l'avant et les ouhes lentes a l'arriere). L'eÆaite totale des hos internes
f
tot
est alors denie:
f
tot
=
P
s
f
s
P
i

i
m
i

2
(4.18)
L'eÆaite du rayonnement synhrotron depend de la fration des eletrons qui est
aeleree par les hos entre les ouhes et qui atteindront des valeurs du fateur de
Lorentz assez importantes pour rayonner diretement du synhrotron. On obtient don
une eÆaite totale des hos internes de quelques pourents, e qui explique aussi la
neessite d'une importante energie injetee dans le vent et une foalisation du vent dans
un o^ne ave un petit angle d'ouverture pour reduire l'energie totale liberee pendant le
sursaut.
Spetres engendres par les hos internes:
Dans le as des hos internes, responsables de l'emission prompte, les spetres en-
gendres par l'emission synhrotron sont eux du refroidissement rapide. Le spetre aura
don la forme donnee par l'equation 4.13. Dans ette equation, il faut ependant ne pas
prendre en ompte la frequene du synhrotron auto-absorbe, 
a
. En eet, dans le as des
hos internes, e regime ne s'applique pas pour le rayonnement gamma. Le synhrotron
auto-absorbe peut intervenir pendant l'afterglow plus tardivement, typiquement pendant
l'emission radio.
On obtient alors des spetres en ux de la forme:
F

= F
;m
8
>
<
>
:
(=

)
1=3
 < 

(=

)
 1=2


  < 
m
(
m
=

)
 1=2
(=
m
)
 p=2

m
 
(4.19)
ave F

le ux observe et F
;m
le ux observe au maximum. Pour obtenir des spetres
en nombre de oups an de les omparer ave les spetres observes, il suÆt de deriver le
spetre en ux. Les spetres ont alors la forme suivante:
N

= N
;m
8
>
<
>
:
(=

)
 2=3
 < 

(=

)
 3=2


  < 
m
(
m
=

)
 1=2
(=
m
)
 (p+2)=2

m
 
(4.20)
D'apres l'equation 4.20, on voit que la theorie predit deux assures dans les spetres
de l'emission prompte. La premiere se situe a la frequene 

, et la seonde a la frequene
CHAPITRE 4. MOD

ELE DES CHOCS INTERNES/EXTERNES ET NATURE DES XRFS 126

m
. Il n'est don pas deraisonnable d'observer une seonde assure dans les spetres des
sursauts gamma que j'ai presente dans la setion 3.6.
On retrouve aussi dans ette equation les limites de l'indie de la pente a basse energie
du modele de Band  qui doit e^tre omprise entre  3=2 et  2=3. La valeur de  etant la
valeur de l'indie de la pente en dessous de la frequene 
m
, frequene orrespondante a
l'energie arateristique synhrotron. J'ai montre dans la setion 3.1.1 que tous les sursauts
de HETE-2 avaient une valeur de  dans les limites predites par le spetre synhrotron
dans le as du refroidissement rapide.
Struture temporelle des hos internes:
Les dierentes ouhes sont emises a des petits intervalles de temps Æ
T
de l'ordre de
la milliseonde. Les ouhes transportent de l'energie inetique qui est transformee en
rayonnement au moment du ho. Lors du ho et pare que les vitesses des eletrons
sont relativistes, les photons sont ollimates dans un jet ave un angle d'ouverture pro-
portionnel a l'inverse du fateur de Lorentz de la region emettrie  . Pour deux photons
emis au me^me rayon R
E
mais l'un dans la ligne de vise de l'observateur et l'autre a un
angle 1= , la dierene du temps d'arrivee est t = R
E
=2 
2
.
Si le rayon de l'emission du rayonnement R
E
est suÆsamment petit, la variabilite
temporelle pourra e^tre onservee. Cette ontrainte est donnee par R
E
 2 
2
Æ
T
, et est
toujours satisfaite puisque les hos se produisent a un rayon equivalent R
E
=  
2
Æ
T
.
La presene de nombreuses ouhes et de nombreux hos (et don d'une distribution du
fateur de Lorentz au sein du vent non-uniforme) ree des pis dans la struture temporelle
des sursauts gamma et produit la variabilite temporelle observee (voir setion 1.2.1).
4.1.4 Le ho externe et le ho en retour
Les afterglows sont produits, dans le modele standard, par le ho entre le vent rela-
tiviste et le MIS, 'est le ho externe. On a vu par ailleurs qu'il existait au moment de
l'interation entre le vent et le MIS, un ho en retour (par opposition au ho externe
qui est un ho vers l'avant) qui se propage dans le vent. Le tout debut de l'afterglow
(voir la partie 1.3.4) peut e^tre du^ soit a e ho en retour soit a de l'energie que ontinue a
emettre la soure alors que l'emission prompte est presque terminee. On peut ainsi denir
quatre regions: le milieu exterieur au repos, le milieu exterieur derriere le ho externe, le
vent relativiste derriere le ho en retour et le vent relativiste qui n'a pas enore atteint
le ho en retour.
Le modele standard des hos externes met en jeu une expansion adiabatique, 'est
a dire que la perte d'energie du systeme est negligeable et que si elle est presente, elle
ne perturbe pas le meanisme hydrodynamique. Durant ette expansion il y a un refroi-
dissement d'abord rapide puis lent et emission synhrotron. On retrouve don les deux
possibilites de spetres synhrotron.
Nous supposons dans e modele que la oquille resultante des hos internes est ho-
mogene ave une energie E, une masse M , et un fateur de Lorentz  , initialement, on a
E =M
2
 . La oquille interagit alors ave la matiere environnante. L'interation devient
eÆae lorsque la masse de MIS balayee par le vent est de l'ordre de M= . Le vent est
ensuite deelere de faon ontinue.
En e qui onerne la ourbe de lumiere de l'afterglow, les dierents as a prendre
en ompte sont plus ompliques que dans le as de l'emission prompte. Il faut en eet,
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ajouter la frequene a laquelle on veut regarder la ourbe de lumiere. Je ne detaillerai
pas de aluls ii, mais je peux par exemple iter le as de l'afterglow optique qui lui
dero^t tout le temps ave plusieurs assures dans sa ourbe de lumiere du^es omme nous
l'avons vu preedemment a l'angle du jet d'emission, a l'environnement (MIS) qui n'est
pas toujours homogene ou a une eventuelle reinjetion d'energie de la part de la soure et
nalement au ho en retour. On peut aussi iter le as de la ourbe de l'afterglow radio
qui ommene par augmenter pour atteindre un maximum au bout d'une dizaine de jours
puis diminue lentement pendant une longue periode qui peut durer des mois.
Le ho en retour se manifeste au tout debut de l'afterglow et n'a ete detete que dans
les afterglows qui ont ete suivis dans les minutes apres le delenhement par le sursaut. Il
faudra don attendre les missions telles que SWIFT, prevue pour septembre 2004, pour
mieux omprendre e phenomene. On peut ependant iter quelques dierenes entre le
ho en retour et le ho en avant. Le ho en retour est ephemere, l'energie des eletrons
est aussi inferieure a elle du ho en avant, ei est du^ aux dierenes de densite de
matiere entre les deux hos. Le ho en retour se traduirait pluto^t par un ash optique
et radio.
4.2 Caraterisation des X-Ray Flashes: premiere approhe ave
un modele simplie des hos internes
Dans ette setion, je deris un modele simplie des hos internes que j'ai utilise au
debut de ma these an de degager d'eventuelles proprietes intrinseques des X-Ray Flashes.
Je rappelle que les X-Ray Flashes sont issus du me^me phenomene que les sursauts gamma
mais emettent le maximum de leur energie a plus basse energie. J'ai montre dans la partie
3.3 que es sursauts ont un E
p
et une durete
5
partiulierement faibles. Leurs E
p
ont des
valeurs inferieures a 50 keV et leurs duretes sont inferieures a 1. Ces sursauts se situent
dans la ontinuite des sursauts gamma, ave des arateristiques identiques (valeur de ,
, duree), mais ils sont plus mous et plus faibles dans l'absolu.
L'etude du vent relativiste et des hos internes doit faire l'objet d'un alul hydro-
dynamique detaille. Cela a ete fait par Daigne et Mohkovith (2000) [30℄ mais demande
une quantite importante de temps de alul, qui est augmentee si l'on veut onsiderer de
nombreux as et tester dierentes ombinaisons de parametres. Neanmoins une approhe
simpliee mettant en jeu un vent relativiste ave une distribution du fateur de Lorentz
non uniforme produit aussi des resultats satisfaisants [76, 29℄.
Le vent est modelise par une suession de ouhes qui interagissent entre elles, unique-
ment par ollisions diretes en negligeant les eets de pression. Dans e modele et elui
presente dans les paragraphes suivants (setion 4.3.1) 'est l'energie isotrope que l'on
prend en ompte, ar tout eet du^ au jet relativiste n'appara^t pas tant que 1=  < . De
plus, le meanisme d'emission pris en ompte est uniquement l'emission synhrotron. Les
as d'une emission par ompton-inverse ou synhrotron auto-absorbe ne sont pas etudies.
4.2.1 Les hos internes: onditions initiales et evolution du vent
Dans e modele, une energie
_
E de l'ordre de 10
53
erg.s
 1
est emise par la soure sous
la forme d'un vent relativiste ave un fateur de Lorentz moyen   de quelques entaines
5. la durete est denie par F

=F
x
ave F

la uene 30{400 keV et F
X
la uene 2{30 keV
CHAPITRE 4. MOD

ELE DES CHOCS INTERNES/EXTERNES ET NATURE DES XRFS 128
(typiquement   = 200). La distribution intrinseque du fateur de Lorentz est ependant
non uniforme. On suppose que e vent est devenu transparent et qu'il peut e^tre modelise
par une suession de N ouhes (quelques milliers) emises a intervalles de temps reguliers
(ÆT = 2ms), ave des fateurs de Lorentz qui varient entre  
min
et  
max
et pendant une
duree totale T = (N   1)  ÆT . La masse des ouhes est proportionnelle a 1=  de telle
sorte que le taux d'energie injetee reste onstant (
_
E =
M
i
 
i

2
ÆT
).
On suit ensuite l'expansion du vent:
Le temps de rattrapage T
r
entre une ouhe rapide (de masse M
I
et de fateur de Lorentz
 
I
) et une ouhe lente (de masse M
I+1
et de fateur de Lorentz  
I+1
<  
I
) est
T
r
(I) =
r
I(I+1)

=
ÆT
v(I)  v(I + 1)
= 2ÆT
 
2
I
 
2
I+1
 
2
I
   
2
I+1
: (4.21)
Le rayon orrespondant a e temps est: r
s
= T
r
 
La ouhe rapide (I) rattrape la ouhe lente (I + 1), elles fusionnent et forment une
ouhe resultante de masse M
I
+M
I+1
et de fateur de Lorentz  
r
. L'energie dissipee e
lors du ho est:
e = 
2
(M
I+1
 
I+1
+M
I
 
I
  (M
I+1
+M
I
) 
r
) (4.22)
Si l'on onsidere que les ouhes ont des masses omparables M
I
' M
I+1
' M , alors
 
r
'
p
 
I+1
 
I
et e = M
2
( 
I+1
+  
I
  2 
r
).
Apres redistribution du moment et de l'energie, le fateur de Lorentz de la ouhe
nale devient:
 
r
=
s
 
I+1
 
I
M
I+1
 
I+1
+M
I
 
I
M
I+1
 
I
+M
I
 
I+1
; (4.23)
la densite du milieu:
 =
_
E
4r
2
s
 
2
m
p

3
; (4.24)
et l'energie dissipee par unite de masse: 
2
ave
 =
e
min(M
I
;M
I+1
) 
r

2
(4.25)
L'eÆaite de onversion de l'energie inetique du vent en energie interne dans la matiere
derriere le ho est donnee par :
e
M
2
( 
I
+ 
I+1
)
.
4.2.2 Proessus d'emission
Le vent relativiste est onstitue d'eletrons, de baryons et de photons, nous faisons
ii l'hypothese qu'une fration substentielle de l'energie est injetee dans les eletrons.
Ces derniers ont des vitesses relativistes  
e
et on suppose qu'ils suivent une distribution:
n( 
e
)   
 p
e
, ave p =  2:5, entre  
emin
et  
emax
. Ces eletrons evoluent dans un hamp
magnetique, B et sont soumis au proessus d'emission synhrotron (voir equation 4.9):
E
syn
= C
syn
  
2
e
B (4.26)
ave C
syn
la onstante du synhrotron et   le fateur de Lorentz du vent (equation 4.9).
L'energie dans le hamp magnetique est donnee par (voir equation 4.4):
B
2
8
= 
B
) B = (8
B
)
1=2
(4.27)
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L'energie dissipee par unite de masse dans le vent est 
2
, elle pour un proton est m
p

2
et don la fration d'energie dissipee par unite de masse dans un eletron est 
e
m
p

2
=
 
e
m
e

2
ou  est la fration d'eletrons aeleres. On a don:
 
e
=

e

m
p
m
e
 (4.28)
En remplaant B et  
e
par leur expression respetive dans l'equation 4.26 on obtient
l'expression de E
syn
qui est elle du pi d'energie E
p
(maximum du spetre en f

) si
l'emission ne vient que du proessus synhrotron.
E
p
/


e


2

1=2
B
  
1=2

5=2

e
et 
B
sont les parametres qui xent les frations d'energie dissipee dans le hamp
magnetique et dans les eletrons relativistes. Ces parametres peuvent eux aussi varier
ave la densite du vent  et l'energie dissipee lors d'un ho . On peut don exprimer
l'energie arateristique du ho E
p
en fontion des parametres  ,  et , par une relation
phenomenologique du type:
E
p
= C
p
    
x
 
y
(4.29)
C
p
depend des valeurs de x et y. Les valeurs typiques du synhrotron sont x = 1=2 et
y = 5=2. Cependant, il a ete montre [31℄ que la ombinaison x = y = 1=4 reproduisait de
faon plus orrete les observations de l'emission prompte des sursauts gamma detetes
par BATSE. Je montrerai dans la setion 4.3.2 les distributions de E
p
qui orrespondent
a es deux ombinaisons et je montrerai que la seonde ombinaison (x = y = 1=4)
reproduit eetivement mieux la distribution observee des E
p
des sursauts de BATSE
[108℄ et BeppoSAX.
4.2.3 Spetre du sursaut resultant
Toutes les quantites neessaires pour obtenir la valeur E
p
de haque ho ont ete al-
ulees dans le premier paragraphe. On peut don obtenir les arateristiques de haque
ho et don du systeme omplet. L'evolution du systeme est terminee lorsque toutes les
ouhes sont ordonnees ave   deroissant du front du vent vers l'arriere. L'energie totale
emise est la somme de l'energie emise a haque ho, et L'eÆaite du proessus f
tot
est
alors obtenue par: f
tot
=
P
s
e
s
P
i
M
i

2
 
i
ou e
s
est l'energie dissipee a haque ho et M
i
,  
i
les
masses et fateurs de Lorentz initiaux des ouhes.
On peut ensuite obtenir le spetre en E
2
N(E) du sursaut dans dierentes gammes
d'energie.
Le spetre est alule en supposant un modele de Band (voir setion 1.2.3) lassique ave
les valeurs des parametres suivantes:  =  1 et  =  2:5, la valeur du E
p
totale du sursaut
et la normalisation, deduite de l'energie totale. D'apres e spetre, on alule un rapport
de uene qui nous permettra de denir la lasse du sursaut genere par la simulation,
'est a dire s'il s'agit d'un X-Ray Flash, d'un X-Ray Rih ou d'un GRB lassique.
Denition d'un X-Ray Flash: Nous avons vu dans la setion 3.3 que les X-Ray
Flashes etaient denis par une durete inferieure a 1. Dans ette simulation, on alule
l'inverse de la durete, la mollesse qui doit don e^tre superieure a 1 pour denir un XRF.:
R
X=
= F
2 10keV
=F
50 300
(4.30)
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Ces deux gammes d'energie ne orrespondent pas a elles utilisees pour les donnees de
HETE-2, elles orrespondent aux premieres denitions donnees pour les X-Ray Flashes
qui ont ete etablies a partir des donnees de BeppoSAX [62℄.
Un autre ritere important pour denir un XRF est la limite de detetion des instru-
ments. Il faut en eet que le sursaut simule soit detetable par les instruments. Cette
limite depend evidemment de l'instrument etudie. Cette premiere approhe sur les a-
rateristiques des XRFs etant simple, on a deni la limite de detetion en terme de ux
au maximum, alule sur 1s, a  0:3  10
 7
erg.m
 2
.s
 1
.
4.2.4 Premiers resultats
Dans le but de sonder le modele an de voir si l'on etait apable de reproduire les a-
rateristiques observationnelles des XRFs, on a simule dierents as de sursauts gamma,
en faisant varier diverses quantites intrinseques au modele. Les parametres prinipaux
inuants dans e genre de simulations sont le fateur de Lorentz du vent, sa distribution
au sein de vent (omprise entre  
min
et  
max
) et l'energie injetee. Ces parametres sont
inonnus et ne peuvent e^tre deduits des observations atuelles, 'est pourquoi il est im-
portant de tester toutes les ombinaisons possibles.
Je presente dans ette setion plusieurs as et les interpretations que l'on peut deduire.
Tous les resultats des simulations sont resumes sous la forme de gures qui montrent le
rapport des uenes (R
X=
) en fontion du ux au maximum dans les gammes d'energie
2{25 keV (en pointilles) et 50{300 keV (en trait plein). On peut, a partir de es gures,
situer les XRFs qui seront denis omme ayant une valeur R
X=
> 1 (trait vert horizontal)
et un ux au maximum superieur a  0:3  10
 7
erg.m
 2
.s
 1
(ritere de detetabilite:
trait rouge vertial).
Etudes des dierents as:
 
min
et  
max
: La gure 4.5 de gauhe montre la simulation pour dierentes valeurs de
 
min
, variant de 50 a 350 (ave  
max
= 400) et elle de droite pour dierentes valeurs
de  
max
, variant de 105 a 600(ave  
min
= 100). On s'aperoit que faire varier  
max
ne permet pas de produire des XRFs detetables. Par ontre, on les obtient en
faisant varier  
min
. Augmenter  
min
implique que la distribution des valeurs de  
au sein du vent est plus etroite et don que le ontraste du fateur de Lorentz entre
les ouhes est plus petit. On onoit alors que lorsque la dierene de fateur de
Lorentz entre les ouhes est faible, le ho entre deux ouhes est moins violent,
et don l'energie emise par le ho est plus faible. On peut ainsi obtenir des XRFs.
Cette gure montre de plus que les X-Ray Flashes sont preferentiellement issus de
vents qui ont des grandes valeurs de  . En eet la gure de droite montre que bien
que la distribution des valeurs de   au sein du vent est etroite ( 
min
= 100 et
 
max
= 110;120) ne permet pas d'obtenir des XRFs detetables, alors que dans le
as (gure de gauhe) ou l'on augmente la valeur de  
min
, on obtient rapidement
des XRFs, qui sont favorises non seulement par l'intervalle de   qui se retreit, mais
aussi par une valeur moyenne de   plus grande.
L'intervalle de  : L'intervalle de   est deni en fontion d'une quantite f et tel que
 
min
= 100f et  
max
= 400f . En faisant varier f , on fait varier la distribution du
fateur de Lorentz au sein du vent relativiste. Cette distribution est etroite et entree
sur des valeurs basses lorsque f est inferieur a 1. Si f est grand, la distribution est
plus large et se situe aussi a plus grande valeur. Dans le as ou la distribution est
etroite, la dierene de vitesse entre les ouhes est petite, les hos se forment don
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Fig. 4.5 { Rapport des uenes (R
X=
) en fontion du ux au maximum dans les gammes
d'energie 2{25 keV (en pointilles) et 50{300 keV (en trait plein). A gauhe l'etude est faite pour
dierentes valeurs de  
min
, variant de 50 a 350 et a droite pour dierentes valeurs de  
max
,
variant de 105 a 600.
loin de la soure et sont peu violents. La gure 4.6 de droite montre ette etude pour
f variant entre 0.5 et 5. On remarque que les XRFs sont favorises par de grandes
valeurs de f , l'intervalle de   se situe don autour de grandes valeurs de  . Pour
produire des XRFs, il est don neessaire d'avoir des vitesses tres importante. Ces
grandes vitesses font que les hos se produisent loin de la soure, la ou les densites
de hamp sont plus faibles et les hos sont plus \mous".
Fig. 4.6 { Rapport des uenes (R
X=
) en fontion du ux au maximum dans les gammes
d'energie 2{25 keV (en pointilles) et 50{300 keV (en trait plein), pour dierentes valeurs de
l'intervalle de   deni par f variant de 0.5 a 5.
L'inuene du redshift, de la luminosite et de  : Les etudes preedentes ont ete
fa^tes pour des sursauts a un redshift de 1. Nous avons don deide d'etudier l'in-
uene du redshift sur le rapportR
X=
. Les deux gures 4.7 montrent, pour dierentes
valeurs du redshift, e rapport en fontion du ux au maximum dans la gamme
d'energie 2{25 keV a gauhe et 50{300 keV a droite. Sur es gures, j'ai trae
l'evolution du ux ave le redshift seul (trait plein), en faisant varier simultanement
la luminosite (tirets),   (tirets et pointilles) et les deux ensemble (pointilles).
La premiere interpretation deduite de ette gure est que les XRFs ne sont pas des
sursauts a grand redshift. Certes, on obtient de grande valeur de R
X=
en augmentant
le redshif, mais on remarque que me^me en augmentant le redshift jusqu'a z = 20, on
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n'atteint tout d'abord jamais les tres grandes valeures R
X=
 3 observees pour er-
tains XRFs et les sursauts produits ne sont plus detetables par les instruments (voir
setion 3.3). Ce resultat onrme elui que j'avais mis en evidene dans la setion
3.3 qui montrait a partir des observations que en dealant vers le rouge les uenes
des sursauts dont le redshift a pu e^tre mesure (e qui est equivalent a deplaer les
sursauts a grand redshift), on n'atteignait pas les grandes valeurs de R
X=
et les
uenes passaient en dessous des limites de detetion de HETE-2.
Le deuxieme point important que mettent en evidene es gures, est que la faon
la plus eÆae pour obtenir un X-Ray Flash est de faire varier  . En eet, dans les
deux gures, on remarque que lorsque   varie, on atteint rapidement des valeurs de
R
X=
typiques des X-Ray Flashes tout en restant dans les limites de detetion des
instruments.
Fig. 4.7 { Evolution en redshift du rapport des uenes (R
X=
) en fontion du ux au maximum
dans les gammes d'energie 2{25 keV (a gauhe) et 50{300 keV (a droite). Les dierentes ourbes
permettent d'etudier simultanement l'evolution ave le redshift et les variations de   et de la
luminosite.
4.2.5 Premieres onlusions sur la nature des X-Ray Flashes
Cette etude tres simpliee, que j'ai eetuee au debut de ma these, m'a avant tout
permis de me familiariser ave le modele des hos internes et de omprendre l'inuene des
dierents parametres dans les simulations. On peut distinguer deux types de parametres,
eux dont on onna^t un peu la distribution, omme le redshift et la duree observee,
et les parametres du vent qui sont inonnus, mais dont l'inuene dans les simulations
est importante. Les parametres du vent: son fateur de Lorentz moyen, la distribution
des vitesses et l'energie injetee sont autant de parametres dont il faut tester dierentes
distributions. Ces parametres ont une grande inuene sur les resultats des simulations.
Cette etude m'a permis de degager quelques resultats interessants sur les XRFs qui ont
oriente les simulations suivantes. Ces resultats sont:
{ Les XRFs ne sont pas dans leur majorite des sursauts a grand redshift. Ce
resultat onrme elui que j'avais montre dans la setion 3.3 a partir des observations
de HETE-2.
{ Les simulations produisent des XRFs, lorsque l'on fait varier des parametres in-
trinseques du modele des hos internes des sursauts. Le fait d'obtenir des XRFs a
partir du modele elabore pour simuler des sursauts gamma renfore l'idee que les
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XRFs sont issus du me^me phenomene que les sursauts gamma et presentent
les me^mes arateristiques. La seule dierene observationnelle entre les XRFs et les
GRBs est le rapport R
X=
qui est superieur a 1 dans le as des XRFs.
{ Pour obtenir un XRF, le proede le plus eÆae semblerait provenir du fateur de
Lorentz et plus partiulierement de la distribution non-uniforme du fateur de
Lorentz au sein du vent qui doit e^tre etroite et se situer a de grandes
valeurs.
Ces dierentes etudes auraient meritees un approfondissement plus omplet an d'ob-
tenir de meilleures statistiques. Elles ont neanmoins le merite de montrer que e modele
ertes simplie, rend bien ompte du modele des hos internes. Nous avons don deide
de l'utiliser pour etudier plus en detail les proprietes intrinseques speiques aux X-Ray
Flashes. An de generer un nombre important de sursauts, nous avons etudie un modele
simplie au maximum.
4.3 Caraterisation des X-Ray Flashes: seonde approhe ave
un modele rudimentaire des hos internes
J'etudie dans ette setion un modele des hos internes simplie a l'extre^me dans
lequel le vent est modelise uniquement par deux ouhes de masses identiques M ave des
fateurs de lorentz dierents,  
min
pour la premiere ouhe emise et  
max
pour la seonde
ouhe qui est plus rapide. Les hos internes sont dus uniquement a l'interation entre
es deux ouhes, et on onsidere que le proessus synhrotron est le seul responsable de
l'emission. Le pi d'energie est don deni par (voir equation 4.29):eqsyn
E
p
' E
syn
= C
syn
 
s
B 
2
e
= C
p
 
s

x
s

y
s
(4.31)
ou 
s
est la densite du vent, 
s
l'energie dissipee par unite de masse,  
s
le fateur de
lorentz moyen du vent et C
p
la onstante reliee a la onstante du synhrotron (4.26:
C
p
= C
syn
(8
B

2
)
1=2
(

e
m
p
m
e
)
2
). Les dierents as pour les valeurs de C
p
, x et y seront
abordes dans la setion 4.3.2.
Dans e modele, une seule ouhe resulte de l'interation, la valeur du fateur du vent
derriere le ho est don aussi elle de la ouhe resultante.
4.3.1 Le modele simplie des hos internes
J'ai montre que les X-Ray Flashes n'etaient pas une lasse partiuliere de sursauts
gamma, mais que XRF, XRR (lasse intermediaire entre XRFs et GRBs voir setion
3.2.1) et GRB etaient tous issus du me^me phenomene que les sursauts gamma et que e
n'etaient pas non plus des sursauts a grand redshift. Nous ne nous interessons pas ii du
as des XRRs an de faire ressortir les ontrastes dans les distributions. J'ai don hoisi
de generer un tres grand nombre de sursauts, un million, ave des arateristiques initiales
dierentes, de diviser es sursauts simules en trois lasses selon leur durete (omme pour
les sursauts reels) et de omparer les arateristiques des XRFs simules ave elles des
GRBs simules dans le adre d'un modele des hos internes simplie.
Dans ette simulation on genere aleatoirement un million de sursauts ave des arateristiques
propres: la duree, le redshift, le fateur de Lorentz moyen, le ontraste du fateur de Lo-
rentz entre les deux ouhes emises et l'energie injetee. Les distributions initiales reetent
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les onnaissanes atuelles sur la physique et l'origine des sursauts. Les distributions les
plus preises sont elles de la duree et du redshift. La distribution des durees reete elle
observee des sursauts longs de BATSE et la distribution des redshifts est fondee sur le fait
que les sursauts longs sont probablement lies a des explosions d'etoiles massives. Les autres
distributions sont inonnues et nous avons hoisi des distributions uniformes arbitraires:
Duree  : On se plae dans ette simulation dans le as des sursauts longs, puisque au
jour d'aujourd'hui auun X-Ray Flash detete n'appartient a la ategorie des sur-
sauts ourts. La distribution des durees observees des sursauts longs de BATSE est
log-normale entree sur t
90
= 20 s. Nous avons don hoisi une distribution de 
a la soure log-normale entree sur 10 s et nous avons verie a posteriori que la
distribution resultante des durees observees 
obs
= (1 + z) est bien entree sur 20
s, et ompatible ave elle de BATSE.
Redshift z: Si les sursauts longs sont issus omme on le pense de plus en plus aujour-
d'hui d'eondrements d'etoiles massives (voir la setion 1.4.1), le taux de formation
des sursauts gamma longs est proportionnel au taux de formation d'etoiles  et la
distribution en redshift des sursauts gamma est deduite diretement de  (z) pour
laquelle nous avons adopte l'expression analytique donnee par Poriani & Madau
(2001) [106℄. Cette distribution passe par un maximum a z  2:5.
Fateur de Lorentz moyen  : Le fateur de Lorentz moyen du vent   =
 
max
+ 
min
2
est
ompris entre 100 et 500.
Contraste de fateur de Lorentz k: 'est le rapport entre les fateurs de Lorentz des
deux ouhes etudiees. k =
 
max
 
min
. Logk est distribue uniformement entre 0 et 1.
Energie moyenne injetee
_
E:
_
E =
2M
2
 

. Log
_
E est distribue uniformement entre 51
et 53.4. La valeur maximale de 10
53:4
erg.s
 1
pour
_
E a ete determinee an de repro-
duire la relation Log N - Log P des sursauts de BATSE [130℄ (ave N le nombre de
sursauts qui ont un ux au maximum superieur a P : voir gure 1.3). La omparaison
de la relation Log N - Log P entre les donnees de BATSE et les 10
6
sursauts simules
est montre gure 4.8.
Constante C
p
: On adopte LogC
p
= LogC
100
p
 0:5 ou C
100
p
est la valeur de C
p
qui
permet d'obtenir un sursaut ave un E
p
de 100 keV ave
_
E = 10
52
erg.s
 1
,   = 300,
k = 4 et z = 1.
A partir de es quantites initiales, on alule elles qui resultent du ho et du pro-
essus synhrotron.
{ Le fateur de Lorentz de la ouhe resultante est:
 
s
=
p
 
max
 
min
{ L'energie liberee lors du ho:
e = M
2
( 
max
+  
min
  2 
s
)
{ l'eÆaite du ho:
f =
e
M
2
( 
max
+  
min
)
{ le rayon ou a eu lieu le ho:
r
s
= 2
 
2
max
 
2
min
 
2
max
+  
2
min
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Fig. 4.8 { Relation LogN-LogP dierentielle pour les sursauts de BATSE [130℄ omparee a la
distribution (en trait plein) obtenue pour 10
6
sursauts simules ave
_
E = 10
53:4
erg.s
 1
. N est
le nombre de sursauts qui ont un ux au maximum (sur 1s et dans la gamme d'energie 50{300
keV) superieur a P : voir gure 1.3
{ la densite du milieu

s
=
2M
4r
2
s
 
{ L'energie dissipee par unite de masse:
 =
e
M 
s
On peut alors aluler le pi d'energie E
p
de l'emission synhrotron a la soure: E
p
=
C
p

x
 
y
  
s
,
et elui observe: E
obs
p
=
E
p
1+z
.
Le ux est : flux =
e
4D
2
l
ave D
l
la distane de luminosite qui dans le as d'un univers
plat sans onstante osmologique (H
0
= 65 km.s
 1
.Mp
 1
, 
 = 

m
= 1 est denie par:
D
l
= 2:8510
28
(1 + z  
p
1 + z)
On alule ensuite le ux dans dierentes gammes d'energie en integrant la fontion de
Band qui nous permettra de faire la dierene entre XRFs et GRBs. Les parametres de
la fontion de Band sont ii pris onstants ave  =  1 et  =  2:5.
4.3.2 Valeurs des parametres x, y et C
p
Je vais dans ette setion montrer la raison du hoix d'une ombinaison des valeurs
de x et y dierentes de elle predites par le proessus synhrotron. x et y sont, dans le
as d'une equipartition pour estimer le hamp magnetique et le fateur de Lorentz des
eletrons, egaux respetivement a 1=2 et 5=2. La onstante C
p
depend de es valeurs et
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de la onstante du synhrotron C
syn
:
C
p
= C
syn
(8
B

2
)
1=2


e

m
p
m
e

2
(4.32)
Neanmoins, on peut aussi onsiderer que les parametres d'equipartition (
e
et 
B
) ne
sont pas onstants et qu'ils dependent de  et . On s'attend alors a e que x et y aient
des valeurs dierentes. On peut don onsiderer d'autres jeux de parametres tels que
x = y = 1=4 ou x = y = 1=2. Ces as ont deja ete onsideres [31℄ et fournissent des
resultats en meilleur aord ave les observations. Daigne et Mohkovith [31℄ ont montre
que la ondition 2x+ y < 1 est neessaire pour obtenir des prols spetraux et temporels
des sursauts simules en aord ave les observations.
Fig. 4.9 { Distribution de E
p
pour les sursauts de BATSE (pointilles), eux de HETE-2 (tirets)
et pour l'ehantillon omplet (trait plein). En haut pour x = 1=2 et y = 5=2, au milieu pour
x = y = 1=2 et en bas pour x = y = 1=4
La gure 4.9 par exemple montre les distributions des E
p
pour les dierentes popula-
tions de sursauts generees par le modele. Sur les trois gures, la ourbe en trait pointilles
montre la population de sursauts detetes par BATSE (en appliquant le seuil de detetion
de BATSE qui est un ux de 0:2 photons.m
 2
.s
 1
dans la gamme d'energie 50{300 keV),
elle en tirets la population detetee par HETE-2 (le seuil de detetion de FREGATE est
un ux alule sur 1s de 1:4 photons.m
 2
.s
 1
dans la gamme d'energie 30{400 keV, et
elui de la WXM est un ux alule sur 1s de 2 photons.m
 2
.s
 1
dans la gamme d'energie
2{20 keV) et en trait plein la population entiere. La distribution est traee, en haut pour
x = 1=2 et y = 5=2, au milieu pour x = y = 1=2 et en bas pour x = y = 1=4.
Cette gure montre que 'est le dernier jeu de parametre (x = y = 1=4) qui reproduit le
plus exatement la distribution etroite et entree sur 200 keV de BATSE [108℄. Les gures
du haut et du milieu presentent des distributions trop larges.
Ces gures montrent aussi qu'il existe dans tous les as une importante population de
sursauts ave des E
p
inferieurs a 50 keV detetable par HETE-2 et non par BATSE.
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On peut aussi montrer que les parametres physiques de la ouhe resultante r
s
,  
s
, 
s
et 
s
peuvent e^tre relies aux parametres du vent
_
E,  ,   et k de la maniere suivante:
r
s
= 8 
2
k
2
(k
2
  1)(k + 1)
2
 
s
=
2 
k
1=2
+ k
 1=2

s
=
_
E
256
2

2
 
6
(k
2
  1)
2
(1 + 1=k)
4
 =

2
2
(k
1=2
+ k
 1=2
  2)
En remplaant es quantites dans l'equation 4.31, on obtient:
E
p
/
_
E
x

2x

xy
(k)
 
6x 1
(4.33)
ave

xy
(k) =
[
(k
2
 1)(1+1=K)
2
℄
2x
(k
1=2
+k
 1=2
 2)
y
k
1=2
+k
 1=2
La fontion 
xy
(k) est representee sur la gure 4.10 pour dierentes valeurs de k.
Fig. 4.10 { Fontion 
xy
(k) pour x = 1=2 et y = 5=2 (trait plein), x = y = 1=2 (pointilles) et
x = y = 1=4 (tiret). Dans le premier as la grande valeur de y onduit a une forte dependane
de 
xy
(k) ave k.
On remarque d'apres l'equation 4.33 que E
p
est une fontion deroissante de   pour
x > 1=6. Cette equation predit (nous verrons dans les setions suivantes que ette
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predition s'est revelee exate) que les sursauts mous tels que les X-Ray Flashes qui
ont la arateristique d'avoir un petit E
p
sont issus de vent qui ont un grand   et une
densite du vent faible, 'est e que l'on appelle des lean reballs.
Nous allons voir maintenant omment sont denis les XRFs et les dierents resultats
de la simulation.
4.3.3 Denition d'un X-Ray Flash
Nous avons presente dans la partie 3.3 les dierentes arateristiques des XRFs
deduites des observations de HETE-2. Les deux instruments: la WXM et FREGATE
permettent de ouvrir une gamme d'energie variant de 2 keV a 400 keV et d'obtenir
des spetres ontinus dans ette gamme d'energie. L'etude de es spetres a permis de
denir preisement les proprietes spetrales des XRFs. Nous en avons deduit que les X-
Ray Flashes sont issus du me^me phenomene que les sursauts gamma, ave la partiularite
d'avoir une valeur de E
p
petite, typiquement inferieure a  50 keV et don une faible
durete, d'une valeur inferieure a 1. Nous avons montre de plus en setion 3.2.3 que la du-
rete etait un parametre plus robuste, plus simple a determiner et que 'etait un exellent
estimateur du E
p
, un faible E
p
orrespond a une faible durete.
Dans e programme la quantite etudiee est la mollesse, l'inverse de la durete, 'est a dire
le rapport R
X=
ave:
R
X=
=
F
2 30 keV
F
30 400 keV
(4.34)
Un X-Ray Flash est deni omme un sursaut ave R
X=
> 1.
Cette denition est arbitraire puisque les XRFs et les GRBs forment une unique lasse.
De plus, une lasse intermediaire, elle des X-Ray Rih GRBs, a ete reee an de denir
des evenements intermediaires entre les XRFs et les GRBs.
Les XRFs, XRRs et GRBs sont issus du me^me phenomene physique et 'est la valeur
arateristique du spetre E
p
qui varie de quelques keV pour les plus mous (les X-Ray
Flashes) a quelques MeV pour les plus durs.
Un autre ritere intervient lorsqu'on simule des sursauts gamma, 'est un ritere de
detetion. Le sursaut genere par la simulation doit e^tre detetable par les instruments.
Dans ette simulation, nous nous sommes appuyes sur les riteres de detetion de BATSE
et HETE-2 (FREGATE + WXM):
{ Le seuil de detetion de BATSE est un ux alule sur 1s de 0:2 photons.m
 2
.s
 1
dans la gamme d'energie 50{300 keV.
{ Le seuil de detetion de FREGATE est un ux alule sur 1s de 1:4 photons.m
 2
.s
 1
dans la gamme d'energie 30{400 keV.
{ Le seuil de detetion de la WXM est un ux alule sur 1s de 2 photons.m
 2
.s
 1
dans la gamme d'energie 2{20 keV.
4.3.4 Resultats:
Les resultats que je presente ont ete obtenus a partir des simulations en prenant la
ombinaison de parametres x = y = 1=4. Cette ombinaison est elle qui reproduit le plus
justement les observations (distribution du E
p
).
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Distribution du E
p
:
Le premier resultat onerne la distribution des E
p
qui est montree sur la gure 4.9.
J'ai deja presente ette gure dans la setion 4.3.2 et je rappelle don le resultat qui nous
interesse dans ette setion qui est qu'il existe une quantite importante de sursauts qui
ont un E
p
a basse energie. Ces sursauts non detetables par BATSE le sont en partie
par HETE-2 et sont plus mous dans l'absolu. Les XRFs sont ii les sursauts qui ne sont
pas detetes par BATSE mais par HETE-2. Cette gure laisse supposer nalement qu'il
existe une quantite importante de sursauts a enore plus basse energie (eux qui ne sont
pas detetables par HETE-2) qui pourra^t e^tre deouverte gra^e aux futures missions qui
exploreront la gamme d'energie des X mous.
Relation uene-mollesse:
La gure 4.11 represente lamollesse R
X=
en fontion de la uene totale dans la gamme
d'energie 2{400 keV pour les 1450 sursauts detetables par HETE-2. La limite inferieure
de la molesse observee a 0.075 orrespond aux sursauts qui ont un E
p
superieur a 400 keV
et don pour lesquels les deux gammes d'energie X (2{30 keV) et gamma (30{400 keV)
sont situees dans la partie basse energie du spetre. Comme on suppose dans tous les as
que  =  1, la mollesse est simplement denie par:
R
X=
=
R
30
2
dE
R
400
30
dE
= 0:0757 (4.35)
De me^me, une limite superieure peut aussi e^tre denie pour les sursauts dont le E
p
est
inferieur a 2 keV. Les deux gammes d'energie X et gamma sont situees dans la partie
haute energie du spetre. En supposant dans tous les as une valeur de  de  2:5, on
obtient la limite superieure de la molesse:
R
X=
=
R
30
2
E
 1:5
dE
R
400
30
E
 1:5
dE
= 3:957 (4.36)
Les deux lignes horizontales representent les limites des dierentes lasses de sursauts
gamma (voir la partie 3.3):
{ Les X-Ray Flashes denis par R
X=
> 1,
{ Les X-Ray Rih GRBs denis par 0:3 < R
X=
< 1,
{ Les sursauts gamma denis par R
X=
< 0:3,
Cette gure montre que le modele des hos internes permet de generer une quantite
importante de XRFs et XRRs qui sont detetables par HETE-2.
Distribution du redshift:
La gure 4.12 montre la distribution en redshift des sursauts generes par la simulation.
En pointilles les GRBs, en trait plein les X-Ray Flashes. Cette gure prouve que les XRFs
generes par notre modele ne sont pas des sursauts a grands redshifts, leur distribution
etant similaire a elle des GRBs. Ce resultat onrme elui que j'avais obtenu sur les
donnees de HETE-2 dans la setion 3.3, et ave les premieres simulations preliminaires
dans la setion 4.2.4. Cette onrmation est de plus appuyee par la determination du
redshift de GRB 020903 qui est le plus mou des XRFs detetes jusqu'a aujourd'hui. Ce
redshift a ete mesure a z = 0:25 [128℄.
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Fig. 4.11 { La mollesse R
x
=R

en fontion de la uene totale dans la gamme d'energie 2{400
keV pour 1450 sursauts de la simulation detetables par HETE-2.
De plus, ette gure predit que le raport entre le taux de XRFs par rapport aux GRBs a
grand redshift est plus important qu'a un redshift de 1. Cette partiularite s'explique en
partie par le fait que bien qu'un XRF ne soit pas un sursaut a grand redshift, une fration
non negligeable de GRBs a grand redshift peuvent e^tre observes omme des XRFs.
Distribution des durees observees 
obs
:
La gure 4.13 montre la distribution des durees observees 
obs
= (1+z) pour les GRBs
en pointilles et les XRFs en trait plein, generes par notre simulation. Cette distribution
est en aord ave elle des sursauts longs observes par BATSE, qui est entree sur 20 s
(voir la gure 1.2.2). On remarque que les XRFs sont en moyenne plus longs d'un fateur
1.5 que les GRBs. Cette arateristique n'est pas due a la dilatation temporelle due au
redshift, mais a une duree intrinseque plus longue. En eet d'apres l'equation 4.33, on
deduit que E
p
/ 
 1=2
(pour x = y = 1=4), 'est a dire que les sursauts ave un faible E
p
sont plus long. Cette equation met en evidene la relation duree-durete observee pour les
sursauts de BATSE [75℄ (voir setion 1.2.4).
Distribution du fateur de Lorentz moyen du vent   :
La gure 4.14 montre la distribution du fateur de Lorentz moyen   du vent pour les
GRBs en pointilles et les XRFs en trait plein. La distribution initiale est representee en
pointilles ns. La distribution du fateur de Lorentz moyen des GRBs suit a peu pres la
distribution initiale, alors qu'on peut remarquer que les XRFs sont pluto^t favorises par
de grandes valeurs de  .
Cette arateristique est omme dans le as des durees une onsequene de l'equation
4.33, de laquelle on peut deduire: E
p
/  
 1=2
(pour x = y = 1=4). Pour obtenir des
sursauts mous et eÆaes ('est a dire detetables par les instruments), il est neessaire
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Fig. 4.12 { Distribution du redshift pour les sursauts generes par la simulation: en pointilles les
GRBs et en trait plein les XRFs.
Fig. 4.13 { Distribution des durees observees 
obs
= (1 + z)   pour les GRBs en pointilles et
les XRFs en trait plein. La normalisation adoptee est
R
P (Log
obs
)dLog
obs
= 1.
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d'avoir un grand  .
Fig. 4.14 { Distribution du fateur de Lorentz moyen   du vent. En pointilles, les GRBs et
en trait plein les XRFs et pointilles ns la distribution initiale. La normalisation adoptee est
R
500
100
P (Log )dLog  = 1.
Distribution du ontraste de fateur de Lorentz k:
La gure 4.15 montre la distribution du ontraste du fateur de Lorentz k =
 
max
 
min
,
en pointilles pour les GRBs, en trait plein pour les XRFs et en pointilles ns pour la
distribution initiale. Cette gure est elle pour laquelle la dierene entre les GRBs et les
XRFs est la plus frappante. Les XRFs sont produits par un vent dans lequel le ontraste
du fateur de Lorentz est petit et n'exede pas 3. La distribution pour les XRFs est entree
autour de k = 1:3 et les XRFs ne peuvent e^tre obtenus pour des valeurs de k superieures
a 4. Les GRBs ommene a e^tre notablement produits pour des valeurs de k superieures
a 2.
Ce resultat est omprehensible puisque les petites valeurs de k produisent des hos
sont moins violents et onduisent a une energie emise plus faible. Le fait que les XRFs
soient prinipalement produits pour de petits k entraine une eÆaite du proessus qui
est partiulierement faible. D'apres l'equation:
f =
e
M
2
( 
max
+  
min
)
=
k
1=2
+ k
 1=2
  2
k
1=2
+ k
 1=2
(4.37)
ave de petites valeurs de k, l'eÆaite est prohe de quelques pourent. On omprend
alors pourquoi pour produire des XRFs qui soient detetables par les instruments, il est
neessaire d'avoir un grand  .
Distribution de l'energie injetee
_
E:
La gure 4.16 montre la distribution de l'energie injetee
_
E pour les deux populations.
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Fig. 4.15 { Distribution du ontraste du fateur de Lorentz k, en pointilles pour les GRBs, en
trait plein pour les XRFs et en pointilles ns pour la distribution initiale. La normalisation
adoptee est
R
1
0
P (Logk)dLogk = 1.
Le point important est que es deux distributions sont tres similaires. Dans les deux as,
e sont les grandes valeurs de
_
E qui sont favorisees. En eet les evenements ave des petits
_
E ne sont pas detetes.
La gure 4.17 montre la distribution de l'energie dissipee E
diss
pour les XRFs et les
GRBs. Les deux distributions ont un maximum respetif de 7:10
51
erg et 6:10
52
erg et
s'etendent jusqu'a 2:10
53
erg et 10
54
erg. La dierene entre les deux ourbes est due a la
faible eÆaite des hos qui produisent les XRFs, due au petit ontraste de fateur de
Lorentz k. A quantite d'energie injetee identique, l'energie dissipee est plus faible dans
le as des XRFs.
Relation d'Amati:
A partir des sursauts gamma generes par e modele, il est possible de verier si es
sursauts suivent la relation d'Amati [2℄ entre l'energie isotropique emise et la valeur du
E
p
a la soure (voir setion 1.2.7 et 3.2.4). On suppose qu'une fration onstante f
e
de
l'energie dissipee est transferee aux eletrons puis rayonnee. La gure 4.18 montre ette
relation pour 3000 sursauts synthetiques et f
e
= 0:3. Les gros points representent les
sursauts detetables par HETE-2 et la ligne, le meilleur ajustement pour l'ehantillon de
HETE-2 donne par:
E
p
= 200

E
rad
10
52
erg

0:46
keV (4.38)
L'indie de la pente est prohe de elui trouve par Amati (0.5). On remarque ependant
une dispersion importante autour de ette droite, qui n'est pas pour le moment observee
pour les sursauts d'Amati. Une plus grande statistique pour ette relation permettra de
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Fig. 4.16 { Distribution de l'energie injetee
_
E, en pointilles pour les GRBs, en trait plein
pour les XRFs et en pointilles ns pour la distribution initiale. La normalisation adoptee est
R
53:4
51
P (Log
_
E)dLog
_
E = 1.
Fig. 4.17 { Distribution de l'energie dissipee E
diss
pour les GRBs (en pointilles) et les XRFs
(en trait plein).
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tranher sur la dispersion et de ontraindre les modeles an que les simulations repro-
duisent les observations.
Fig. 4.18 { Relation d'Amati pour les 3000 sursauts synthetiques. Les gros points representent
les sursauts detetables par HETE-2, et la ligne le meilleur ajustement pour l'ehantillon de
HETE-2.
4.3.5 Interpretations
Cette etude nous a permis de onrmer dierents resultats preedemment etablis et
de determiner des proprietes intrinseques des XRFs simules interessantes.
{ La distribution des redshifts a tout d'abord onrme une nouvelle fois que les XRFs
ne sont pas des sursauts a grands redshifts. J'ai montre ette arateristique
une premiere fois ave les donnees de HETE-2 sur les sursauts dont le redshift avait
pu e^tre determine (voir setion 3.3), puis ave le premier modele simplie presente
dans la setion 4.3. La onrmation observationnelle de e resultat a debute ave la
determination du premier redshift d'un XRF a z = 0:25 (GRB 020903 [128℄), mais
reste a onrmer.
{ La distribution des E
p
et le diagramme mollesse-intensite montre que le modele
des hos internes est apable de produire des sursauts gamma qui presentent les
dierentes arateristiques observees. On prouve ainsi que omme les XRFs peuvent
e^tre produits ave le me^me modele que elui qui reproduit les sursauts gamma, es
deux populations sont issues du me^me phenomene physique et forment une
lasse unique. Ces deux gures predisent aussi que la population des sursauts mous
est peut e^tre enore plus importante que elle que l'on observe aujourd'hui ave
HETE-2. Les futures missions omme ECLAIRs (2008) qui observeront les sursauts
gamma dans des gammes d'energie tres basses (X-mou) seront en mesure de deteter
e genre d'evenements tres mous s'ils existent.
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{ Les distributions des parametres intrinseques du vent: fateur de Lorentz moyen,
ontraste du fateur de Lorentz, duree et energie injetee nous permettent de montrer
que, dans le adre de nos simulations, les XRFs sont produits par des vents au sein
desquels le ontraste du fateur de Lorentz entre les ouhes est petit.
Ce petit ontraste entre les vitesses des ouhes implique que les hos sont moins
violents et don que le sursaut est plus mou. Cependant un petit ontraste entre
les ouhes, assoie aux valeurs typiques des autres parametres pour produire des
GRBs, entraine une tres faible eÆaite des hos, de l'ordre de quelques pourents.
C'est pour ompenser ette faible eÆaite que le fateur de Lorentz moyen   du
vent ont des valeurs plus importantes dans le as des XRFs que dans elui des GRBs.
Il faut ependant prendre les resultats de es simulations ave preaution. En eet,
e ne sont que des preditions, et le modele etudie est tres simple. Cette etude meriterait
d'e^tre faite ave le modele que j'ai presente dans la partie 4.3. De plus, es simulations ne
prennent pas en ompte les eets d'angle.
D'autres modeles (voir setion 3.3.4) ont ete etudies pour expliquer les XRFs, en regardant
les eets d'angles et la struture du jet, on peut iter de nouveau: un modele explique les
XRFs omme etant des GRBs vu a grand angle [142℄, un modele de jet struture dans
lequel le fateur de Lorentz et l'energie hangent en fontion de l'angle de visee [115℄, un
modele de jet unie dans lequel les XRFs seraient expliques par des angles d'ouverture
du jet plus grand [82℄...
Le modele que j'ai etudie permet de reproduire des XRFs et les preditions que nous
en avons deduites seront peut e^tre onrmees par de futures observations.
4.4 Nature des XRFs
Dans e hapitre, j'ai aborde le o^te theorique des sursauts gamma. Bien que les etudes
que j'ai faites sur le modele des hos internes soient tres simples, j'ai pu relier de faon
eÆae les observations et la theorie. Je me suis familiarisee ave le modele des hos
internes et j'ai reussi a reer des liens ave les observations pour expliquer les XRFs. Ce
travail m'a permis d'avoir une vue d'ensemble de la theorie des sursauts gamma, orientant
les etudes faites a partir des observations et inversement.
Tout d'abord la distribution du parametre  dans la setion 3.1.1 qui est en aord
ave la theorie. Puis l'observation d'une seonde assure a basse energie dans les spetres
des sursauts gamma. Cette seonde assure est predite par la theorie et j'ai pu faire le
lien entre l'observation et la theorie.
Enn en e qui onerne la nature des X-Ray Flashes, l'etude theorique m'a permis
non seulement de montrer que les resultats que j'avais obtenus ave les modeles theoriques
sont en aord ave les observations, mais aussi de faire des preditions sur la maniere
dont ils sont rees. Etudier la nature des XRFs fut une partie tres importante dans
ma these non seulement du point de vue observationnel, mais aussi du point de vue
theorique. Gra^e aux observations, nous avons ete en mesure de denir des arateristiques
\ables" des XRFs telles que la distribution des parametres spetraux qui est identique
a elles des GRBs, exepte pour le pi d'energie. Ces arateristiques nous ont permis de
ontraindre observationnellement les modeles des sursauts gamma, de maniere a degager
des proprietees speiques des XRFs, et don des sursauts gamma dans leur ensemble.
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Nous avons essentiellement onrme le fait que les XRFs et les GRBs sont issus du
me^me phenomene physique, et que le modele des hos internes reproduisait orretement
les observations. D'un point de vue observationnel, les XRFs et XRRs sont des sursauts
gamma mou, 'est a dire que la valeur du pi d'energie se situe a plus basse energie que
dans le as des sursauts gamma. D'un point de vue theorique, nous avons montre que les
XRFs pouvaient e^tre produits par le modele des hos internes et avaient la partiularite
d'avoir des ontrastes du fateur de Lorentz entre les dierentes ouhes plus petits
que dans le as des sursauts gamma. Les XRFs, sont issus de vents plus rapides en
moyenne, mais moins eÆaes au niveau des hos.
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Conlusion
Quelques mois avant le debut de ma these, HETE-2 deteta son premier sursaut
"mou", GRB010213. Ce fut le premier d'un longue serie puisque pres des trois quart des
sursauts detetes par HETE-2 sont lasses X-Ray Flash ou sursauts X-Ray Rih. Ces deux
lasses de sursauts sont basees sur des limites arbitraires permettant de dierenier es
sursauts des sursauts gamma \lassiques" detetes par BATSE. La premiere denition
pour es sursauts mous fut donnee en 2001 [62℄. Il existait alors deux lasses de sursauts
distints: les mous, appeles X-Ray Flashes et les durs, les sursauts gamma. Ces deux
lasses etaient a l'epoque bien separees ar les instruments utilises, ouvraient des gammes
d'energie distintes, non ontigues. HETE-2, venait d'e^tre lane (otobre 2000) et avait
la partiularite de reouvrir ave ses deux instruments prinipaux, FREGATE (deteteur
gamma) et la WXM (deteteur X), une large gamme d'energie ontinue, s'etendant de 2
keV a 400 keV.
C'est dans e ontexte d'evolution rapide de la omprehension des sursauts gamma, a
travers les dierentes detetions de HETE-2 que j'ai mene l'etude spetrale de l'emission
prompte des sursauts gamma. Parallelement a es observations, j'ai etudie un modele
theorique derivant l'emission prompte qui permet de produire tous les types de sursauts
gamma. J'ai ainsi determine les arateristiques spetrales de l'emission prompte des
sursauts de HETE-2 et obtenu des resultats observationnels et theoriques sur la nature
de es sursauts partiulierement mous.
L'etude spetrale est basee sur 64 sursauts detetes par HETE-2 entre Otobre 2000 et
Avril 2004. Ces sursauts ont la arateristique d'e^tre dans le hamp de vue de FREGATE,
ave un angle d'inidene inferieur a 60
o
. L'ehantillon des sursauts etudies est onstitue
de 19 X-Ray Flashes (sursauts dont la durete est inferieure a 1), 23 sursauts X-Ray
Rih (durete omprise entre 1 et 3.3) et 22 sursauts gamma (durete superieure a 3.3).
Je me suis limitee a l'etude du spetre integre pendant la duree totale du sursaut. Les
prinipaux resultats de l'etude spetrale de l'ehantillon total des sursauts de HETE-2
sont les suivants:
{ La distribution du parametre , indie de la pente a basse energie est en par-
fait aord ave les preditions des modeles mettant en jeu une emission
synhrotron. L'etude du proessus synhrotron permet de determiner deux limites,
inferieure et superieure, pour la valeur de . La distribution obtenue a partir des
spetres integres sur la duree totale des sursauts est onnee dans es limites,
favorisant le proessus synhrotron omme proessus prinipal a l'uvre dans le
meanisme d'emission des sursauts gamma.
{ La distribution de E
p
, parametre spetral arateristique d'un sursaut, est en fait
tres large et s'etend a plus basse energie que elle des sursauts de BATSE. Les
sursauts \mous" detetes par HETE-2 sont eux qui ont un E
p
faible.
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{ La relation durete-intensite est observee sur pres de trois deades en intensite.
De ette relation ont ete determinees les dierentes lasses de sursauts. Elle montre
que es lasses forment un ontinuum, favorisant l'idee qu'elles sont toutes issues
d'un me^me phenomene.
L'etude spetrale des sursauts X-Ray Flashes et X-Ray Rih de HETE-2 a permis
de montrer qu'ils n'etaient pas des sursauts gamma a grand redshift, premiere
hypothese proposee. Cette arateristique est onrmee par la detetion de nombreux af-
terglows de sursauts X-Ray Rih qui presentent les me^mes proprietes que les afterglows
des sursauts gamma \lassiques" et du redshift du plus mou des sursauts detetes par
HETE-2, GRB020903, a z = 0:25. J'ai montre que les XRFs presentaient les me^mes a-
rateristiques spetrales (distribution de , , duree...) que les sursauts gamma lassiques.
L'unique dierene vient du fait que leur pi d'energie E
p
(et don la valeur de leur du-
rete) se situe a plus basse energie, inferieure a 50 keV (valeur de la durete inferieure a 1).
Ces sont don simplement des sursauts gamma \mous".
Ayant onrme que les XRFs presentaient les me^mes arateristiques spetrales que
les sursauts gamma, ela montre qu'ils sont issus du me^me phenomene physique. J'ai alors
utilise un modele theorique qui derit le meanisme des hos internes, hos a l'origine
de l'emission prompte des sursauts gamma. Ce modele tres simplie permet de generer,
a partir de simulations numeriques, un nombre tres important de sursauts gamma et de
fournir leurs arateristiques observationnelles et intrinseques. En omparant les resultats
de es simulations ave les observations eetuees a partir des sursauts de HETE-2, j'ai
determine les arateristiques intrinseques des sursauts X-Ray Flashes. J'ai montre que
es sursauts pouvaient e^tre produits par des vents relativistes dont le ontraste du fa-
teur de Lorentz entre les ouhes etait partiulierement petit. Ce petit ontraste
engendre des hos peu energetiques, arateristique des XRFs. An de ompenser la
faible eÆaite de es hos, on remarquera que le fateur de Lorentz moyen du vent et
les energies injetees sont legerement superieurs a eux qui produisent des sursauts gamma
\lassiques".
J'ai don montre que les XRFs etaient simplement des sursauts gamma produits par
des hos moins energetiques (petites valeurs du ontraste du fateur de Lorentz).
Un dernier resultat important que je desire mentionner dans ette onlusion est l'ob-
servation d'une seonde assure a basse energie dans les spetres de deux sursauts
gamma partiulierement brillants de FREGATE. Le modele utilise ouramment pour
ajuster les spetres des sursauts gamma est deni par deux lois de puissane onnetees
de maniere ontinue. Ce modele avait ete ree an d'ajuster les spetres des sursauts
gamma detetes par BATSE, sursauts largement plus energetiques dans l'ensemble que
eux de HETE-2. La large gamme d'energie de HETE-2 qui se situe a des energies parti-
ulierement basses (2{400 keV) m'a permis d'etudier preisement la partie basse energie
des spetres. J'ai montre que dans le as de deux sursauts, une assure supplementaire est
neessaire pour ajuster les spetres. Cette assure peut e^tre interpretee de deux manieres:
une premiere phenomenologique (addition de plusieurs spetres elementaires) et une se-
onde theorique (les modeles theoriques mettant en jeu le proessus synhrotron).
Les dierents resultats presentes dans ette these montrent que la omprehension
des sursauts gamma est loin d'e^tre etablie. L'inuene de l'instrument etudie est im-
portante, l'instrument ideal d'observation des sursauts gamma ouvrirait une gamme
d'energie s'etendant de quelques keV a plusieurs MeV. La tehnologie de detetion des
rayons gamma onna^t atuellement de reels progres qui permettront dans un futur plus
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ou moins prohe de omprendre le meanisme d'emission des sursauts gamma. J'ai peu
parle dans ette onlusion de l'avanee theorique onernant l'emission de l'afterglow.
HETE-2 a permis en eet, gra^e a ses detetions en temps reels des sursauts gamma,
de mieux omprendre e meanisme, et les futures experienes sont mises en uvre de
telle sorte que es detetions soient ameliorees. Les prohaines annees verront don l'af-
terglow devoiler petit a petit ses derniers mysteres, tandis que l'emission prompte devra
probablement attendre pour e^tre omprise, l'avenement d'instruments ouvrant une large
gamme d'energie. Cette these montre aussi qu'il est important de relier les observations
et la theorie qui sont intimement liees.
Depuis 30 ans que les sursauts gamma intriguent autant les observateurs que les
theoriiens, l'avenir du domaine s'annone partiulierement prometteur, ave les nouveaux
instruments, et il ne reste plus qu'a esperer que l'on nira un jour par omprendre toutes
les faettes de es phenomenes partiulierement violents que sont les sursauts gamma.
ANNEXE A. EMISSION SYNCHROTRON 151
Annexe A
Emission synhrotron
Spetres issus de l'emission synhrotron: [119℄
Dans le repere en omouvement:
Spetre pour un eletron
Le spetre issu de l'emission synhrotron d'un eletron seul est une loi puissane
d'indie 1=3 ave une assure exponentielle a la frequene synhrotron 
syn
.
La puissane de l'emission synhrotron est denie par
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Spetre pour une loi de puissane
Soit une distribution d'eletrons suivant une loi de puissane:
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le nombre total d'eletrons relativistes.
Le spetre rayonne par emission synhrotron est donne par:
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le fateur de Lorentz d'un eletron dont la frequene synhrotron
est egale a la frequene . D'apres le premier paragraphe, les eletrons tels que 
e
< 

ont une ontribution negligeable au rayonnement.
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Pour un observateur, le ux observe sera don
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Le fateur de Lorentz   du mouvement d'ensemble a ete introduit par la transforma-
tion de Lorentz du referentiel en omouvement vers le referentiel xe lie a la soure.
Cas des sursauts gamma
On est en presene d'une distribution d'eletrons telle que:
n(
e
) / 
 p
e
pour 
e
> 
m
:
Une frequene importante est la frequene 

orrespondante au fateur de Lorentz 

pour lequel le temps de refroidissement synhrotron des eletrons t
syn
() est egale au
temps de refroidissement adiabatique du systeme t
adiab
:
t
syn
(

) = t
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|-Si 
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, tous les eletrons se refroidissent eÆaement par emission synhro-
tron. Ce regime est dit fast ooling, 'est le as attendu pendant l'essentiel de la phase
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prompte. Dans e as, la distribution moyenne des eletrons sur l'ehelle de temps adia-
batique est denie par:
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Et on a alors:
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On retrouve ii les as pour les valeurs de  et  obtenues pour les spetres en nombres
de oups:
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, 'est le refroidissement adiabatique qui domine, et les eletrons ne
rayonnent pas eÆaement, 'est le regime dit slow ooling. Le raisonnement dans e as
est identique au preedent ave une distribution moyenne des eletrons sur l'ehelle de
temps adiabatique denie par:
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Ce qui donne:
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Ce as est a priori exlus pendant la phase d'emission gamma prompte, pour des
raisons d'eÆaite du proessus de rayonnement.
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